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V sredi²£ih ve£ine galaksij se nahajajo supermasivne £rne luknje z masami 105
109,5M⊙, ki jih obdajajo sredi²£ne kopice zvezd. Po ocenah se s pogostostjo 10−5
10−4/galaksijo/leto zgodi, da katero od zvezd zanese v bliºino £rne luknje in jo
le-ta raztrga s svojo plimsko silo. Po raztrganju ima zvezdna snov pozitivno ali
negativno celotno energijo, kar odlo£a o njeni usodi. Ostanki snovi s pozitivno
energijo so nevezani in pobegnejo iz gravitacijskega potenciala £rne luknje. Snov z
negativno celotno energijo se vrne v bliºino £rne luknje, kjer tvori okoli nje disk, ki ²e
nekaj mesecev ali let oddaja svetlobo. Klju£nega pomena pri razumevanju plimskih
raztrganj zvezd, nastanka diskov in njihov svetlobnih krivulj, je poznavanje koli£ine
snovi, ki kon£a v £rni luknji, se nabere v disku ali pa pobegne v medzvezdni prostor.
V magistrskem delu sem numeri£no modeliral plimsko raztrganje zvezd. Simulacije
plimskega raztrganja sem opravil s programom PHANTOM, ki temelji na metodi
hidrodinamike zglajenih delcev. Pri ra£unanju gravitacijskega polja supermasivne
£rne luknje sem upo²teval relativisti£ne popravke k Newtonovem potencialu. Izvedel
sem podrobnej²o analizo dinamike zvezdne snovi po raztrganju. Osredoto£il sem se
na masni deleº vezane in nevezane snovi ter njuno £asovno odvisnost. Izra£une sem
izvedel za Soncu podobne zvezde na razli£nih vrstah tirnic (elipti£ne, paraboli£ne,
hiperboli£ne) in razli£ne vrednosti vpadnega faktorja.
Klju£ne besede: plimsko raztrganje, £rna luknja, hidrodinamika zglajenih delcev,
posplo²eni Newtonov potencial, vezana in nevezana snov
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Abstract
Majority of galactic centers contain a supermassive black hole (mass 105109,5M⊙),
surrounded by a central stellar cluster. There is a probability of 10−510−4 /ga-
laxy/year that a star from such a cluster is scattered and brought in the proximity
of the black hole, where it is disrupted by black hole's tidal force. Fate of the stellar
debris depends on its total energy. Parts of the debris with positive energy are un-
bound and escape from the gravitational potential of the black hole. On the other
hand, debris with negative total energy is bound and returns in the black hole's
vicinity, where it forms an accretion disk, which may emit radiation for months to
years. A key issue in understanding stellar tidal disruption events, disk formation
and their light curves, is the amount of matter, which either falls in the black hole,
forms a disk or escapes in the interstellar space. In my master's thesis I numerically
modeled tidal disruption events. Simulations of tidal disruption events were done
with the PHANTOM code, which is based on smoothed particle hydrodynamics me-
thod. In the calculations of the supermassive black hole's gravitational ﬁeld I took
into account relativistic corrections to the Newtonian potential. I carried out an
analysis of the stellar debris after disruption. I focused on the mass fraction of the
bound and unbound matter as well as their temporal dependance. Computations
were performed for diﬀerent types of trajectories (elliptic, parabolic, hyperbolic) and
for diﬀerent values of the penetration factor.
Keywords: tidal disruption event, black hole, smoothed particle hydrodynamics,
generalized Newtonian potential, bound and unbound debris
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Vesolje vsebuje mnogo ²e ne povsem raziskanih objektov in pojavov. Mednje sodijo
tudi supermasivne £rne luknje, ki se nahajajo v ve£ini galakti£nih sredi²£ in imajo
pomembno vlogo pri razvoju galaksij.
Obmo£je prostora-£asa z mo£nim gravitacijskim poljem, iz katerega ne more
ubeºati niti svetloba, imenujemo £rna luknja. Opazovalno sta dobro potrjeni dve
vrsti £rnih lukenj, ki se razlikujeta po masah in po nastanku: zvezdne £rne luknje z
masami ∼ 10M⊙ in supermasivne £rne luknje z masami 105109,5M⊙, kjer je M⊙ =
2 · 1030 kg masa Sonca. Zvezdne £rne luknje nastanejo, ko masivni zvezdi zmanjka
jedrskega goriva in se sredica sesede sama vase. Mehanizem nastanka supermasivnih
£rnih lukenj ²e ni povsem znan in ga opisujeta dve vrsti modelov. Po enemu so
supermasivne £rne luknje nastale ºe ob nastanku galaksij, po drugemu pa so rezultat
zdruºevanja majhnih £rnih lukenj in akrecije (srkanja) snovi.
rne luknje lahko opi²emo s tremi koli£inami: maso, vrtilno koli£ino in elektri£-
nim nabojem. Vsaka od teh lastnosti ima druga£en vpliv na prostor-£as v okolici
£rne luknje. V magistrskem delu bom obravnaval £rne luknje brez vrtilne koli£ine in
naboja, ki jih opisuje sferno simetri£na Schwarzschildova re²itev Einsteinovih ena£b.





kjer je G gravitacijska konstanta, MBH masa £rne luknje in c hitrost svetlobe. Pri
natan£ni obravnavi je potrebno gravitacijsko polje £rne luknje opisati v splo²ni teoriji
relativnosti ali pa s pribliºki.
Veliko astronomskih opazovanj se zana²a na analizo svetlobe, ki jo odda obrav-
navani objekt. V primeru £rnih lukenj tak postopek ni moºen, saj njihovemu gravi-
tacijskemu potencialu ne more ubeºati niti svetloba. rne luknje lahko neposredno
opazujemo z observatoriji, ki zaznajo gravitacijske valove, a le £e se gibljejo po-
spe²eno. Lahko pa si pomagamo s posrednimi metodami, ki temeljijo na njihovem
gravitacijskem vplivu na okoli²ko snov.
Dokazi za obstoj supermasivnih £rnih lukenj prihajajo iz opazovanj galakti£nih
sredi²£, ki jih delimo na aktivna (ang. active galactic nuclei  AGN) in neaktivna.
Aktivna galakti£na jedra imajo v svoji okolici ve£jo koli£ino plina, ki pri£ne kroºiti
okoli £rne luknje in ustvari akrecijski disk. Prepoznamo jih po visokem in spremen-
ljivem izsevu akrecijskega diska, za kar je potreben izredno masiven in kompakten
centralni objekt  £rna luknja. Pri procesu akrecije se potencialna energija vsrkane
snovi pretvarja v energijo svetlobe. Izsev je lahko tako velik, da sila sevalnega tlaka
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Poglavje 1. Uvod
preseºe gravitacijsko silo £rne luknje, kar ustavi akrecijo snovi. Do tega pride, ko
preseºe vrednost, ki ji pravimo Eddingtonov izsev. Ta mejna vrednost je odvisna od





kjer je mp predstavlja maso protona, σt pa Thompsonov presek.
Neaktivne galaksije nimajo blizu sredi²£a ve£jih koli£in plina, ki bi ustvaril svetel
akrecijski disk. Na prisotnost £rnih lukenj kaºejo opazovanja gibanja okoli²kih zvezd
in oblakov plina. Izkaºe se, da na njihove trajektorije vplivajo kompaktni objekti z
masami 105109,5M⊙, ki ne sevajo svetlobe, kar podpira razlago, da so ti sredi²£ni
objekti supermasivne £rne luknje. V nekaj neaktivnih galakti£nih jedrih so bili
zaznani bli²£i svetlobe, ki naj bi nastali ob plimskem raztrganju zvezd.
Zvezda z maso M⋆ in polmerom R⋆ lahko zaradi interakcije s sosednjimi zvez-
dami spremeni svojo orbito in zaide v neposredno bliºino supermasivne £rne luknje.
Plimske sile £rne luknje prevladajo nad njeno lastno gravitacijo znotraj obmo£ja







Plimska sila £rne luknje zvezdo razpotegne. Del snovi raztrgane zvezde se zavihti
okoli £rne luknje in se vrne nazaj v bliºino le-te, del snovi pa pobegne v medzvez-
dni prostor  odvisno od tega ali imajo delci snovi pozitivno ali negativno celotno
energijo. Vezana snov povzro£i nastanek akrecijskega diska z visokim izsevom, ki
ga je moºno opazovati nekaj mesecev ali let. Opazovanja takih dogodkov so po-
membna, ker lahko preko sevanja vezane snovi izvemo nekaj o lastnostih raztrgane
zvezde in same £rne luknje. Po drugi strani pa lahko nevezana snov tr£i s snovjo v
medzvezdnem prostoru, kar omogo£a analizo okolice £rne luknje.
Kako zelo se zvezda med sre£anjem s £rno luknjo deformira ali raztrga je odvisno
od plimskega polmera in najkraj²e razdalje, na katero se zvezda pribliºa £rni luknji,




kjer je rp razdalja v pericentru.
Ocenjujejo, da je verjetnost, da se v galaksiji zgodi plimsko raztrganje zvezde
med 10−510−4 na leto[1]. Pri takem dogodku se iz akrecijskega diska sprosti visok
izsev z maksimalnimi vrednostmi reda velikosti 1037 J/s[1]. Vrednost je primer-
ljiva izsevu supernove tipa Ia. Za plimska raztrganja je zna£ilno, da izsev pade v
£asovnem razponu nekaj mesecev do let. Njihove svetlobne krivulje pa so lahko
podobne svetlobnim krivuljam aktivnih galakti£nih jeder ali supernov. Oba pojava
sta bolj pogosta od plimskih raztrganj. AGN lahko lo£imo od plimskega raztrganja
po spreminjanju izseva na dalj²ih £asovnih skalah. Bli²£e, ki so posledica plimskega
raztrganja zvezde, lahko lo£imo od supernov s pomo£jo spektralnih lastnosti.
Eden prvih £lankov o plimskih raztrganjih zvezd je £lanek Martina Reesa iz
1988[2]. V njem je med drugim naredil grobo oceno, da bo masni deleº med vezano
in celotno snovjo po plimskem raztrganju pribliºno 50%. Pri tem je predpostavil, da
se zvezda giblje po paraboli£ni tirnici in da je njena snov enakomerno porazdeljena
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po celotni energiji. V njegovem modelu plimske sile raztegnejo zvezdo in s tem
tudi porazdelitev mase po energiji. Predpostavil je, da se porazdelitev raz²iri za
enako vrednost v smeri proti pozitivnim kot tudi proti negativnim energijam, kar
privede do enakega deleºa med vezano in nevezano snovjo. Njegov rezultat je v
svojih delih kot predpostavko uporabilo ve£ raziskovalcev, niso pa natan£neje in
s simulacijami preverili, £e res drºi[3],[4]. Martin Rees je tudi napovedal £asovno
odvisnost svetlobne krivulje. S predpostavko enakomerne porazdelitve mase snovi
po celotni energiji in gibanja snovi po Keplerjevih paraboli£nih orbitah je pri²el do
rezultata, da svetlobna krivulja pada s £asom po poten£nem zakonu t−5/3.
Plimska raztrganja so redki, nenapovedljivi dogodki, ki jih lahko opazujemo v
ve£ih valovnih dolºinah. V rengtenski, UV in opti£ni svetlobi je viden izsev vro£ega
akrecijskega diska. V dolo£enih primerih pa je bilo zaznano tudi netermi£no sevanje
v radijskem delu spektra. Prve kandidate dogodkov plimskega raztrganja so zaznali
v 1990ih letih s pregledom celotnega neba ROSAT v rentgenski svetlobi. Pregled je
zaznal ²tiri dogodke iz ²tirih razli£nih galaksij, katere pred tem niso kazale nobene
aktivnosti. Kandidati so imeli maksimalno vrednost izseva v rentgenski svetlobi
∼ 1037 J/s, kar sovpada s teoreti£no napovedjo. Prav tako je njihova svetlobna
krivulja sledila poten£ni funkciji t−5/3. Amplituda se je tekom ve£ih let opazovanja
zmanj²ala za faktor ∼ 1000. Ocenjena je bila tudi masa supermasivnih £rnih lukenj,
in sicer na vrednosti med 106108M⊙[5].
Sledilo je ve£ pregledov neba s ²iroko-kotnimi instrumenti, ki so pove£ali ²tevilo
detektiranih dogodkov. Misija Raziskovalec razvoja galaksij (GALEX) je prva opra-
vila pregled neba v UV svetlobi. Teleskop je zaznal tri dogodke, ki so izvirali iz
neaktivnih galaksij. V opti£nem delu spektra je bil prvi dogodek plimskega raztr-
ganja zaznan z digitalnim pregledom neba Sloan (SDSS). Najve£ odkritij je bilo z
rentgenskimi sateliti, saj se v ve£ini primerov vrh izseva nahaja v tem delu spektra.
Nekaj dogodkov sta odkrila teleskopa XMM-Newton in Chandra. Leta 2011 je sa-
telit Swift zaznal dogodek, ki so ga interpretirali kot plimsko raztrganje zvezde, ob
katerem je poleg diska nastal tudi curek, kolimiran predvidoma v smeri osi vrtenja
£rne luknje[5].
Doslej je bilo zaznanih nekaj ve£ kot 70 kandidatov dogodkov plimskih raztrganj,
od katerih je bilo pribliºno 40 potrjenih[7],[8],[9]. Kandidati so bili zaznani tudi v
jatah galaksij1 in v dvojnem sistemu £rnih lukenj2[5]. Leto 2022 je predvideno
za pri£etek pregleda neba z Velikim sinopti£nim pregledovalnim teleskopom (ang.
Large synoptic sky survey  LSST), ki je v gradnji v ilu, in bo lahko opravil
opazovanje celotnega vidnega neba v nekaj no£eh[10]. Analiza meritev bo takoj²nja,
kar bo omogo£alo hitro identiﬁkacijo plimskih raztrganj. Simulacije kaºejo, da bo
LSST v desetletnem £asu obratovanja zaznal pribliºno 50.000 dogodkov plimskih
raztrganj[11]. Za bolj²e razumevanje teh opazovanj pa je potrebno bolj²e teoreti£no
razumevanje.
Pri obna²anju svetlobnih krivulj ima pomembno vlogo koli£ina vezane snovi, ki
se nabere v akrecijskem disku. Namen moje magistrske naloge je analiza razvoja
snovi po plimskem raztrganju, kar sem opravil s pomo£jo numeri£nega modeliranja.
Delo sem razdelil na tri ve£ja poglavja. V drugem poglavju predstavim metodo
hidrodinamike zglajenih delcev in program, ki sem ju uporabil za hidrodinamske
simulacije. Opisal sem tudi gravitacijski potencial supermasivne £rne luknje, v ka-
1Skupine 1001000 galaksij, ki jih veºe gravitacijska sila.
2Sistem dveh £rnih lukenj, ki se gibljeta okoli skupnega teºi²£a.
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terem se giblje zvezda, ter predstavil potek konstrukcije zvezde in njeno postavitev
v orbito.
V tretjem poglavju razloºim pogoje, pri katerih pride do plimskega raztrganja.
Pojasnil sem tudi teoreti£ni potek procesa plimskega raztrganja, pri £emer sem se
oprl na rezultate iz svojih simulacij.
V £etrtem in petem poglavju predstavim analizo in rezultate simulacij. Glavni
rezultat je pojasnitev obna²anja masnega deleºa vezane zvezdne snovi po plimskem
raztrganju. Raziskal sem tudi vezanost posameznih delov zvezde ter £asovno od-




Metoda SPH in za£etni pogoji
Plimska raztrganja se dogajajo v mo£nih gravitacijskih poljih, kjer snov doseºe ve-
like hitrosti. Prou£ujemo jih z opazovanji in z numeri£nimi simulacijami, ki vklju-
£ujejo relativisti£ne pojave. Dinamiko zvezdne snovi opi²emo z Navier-Stokesovimi
ena£bami, pri katerih upo²tevamo zunanji gravitacijski potencial. Potencial mora
dobro opisati prostor-£as okoli £rne luknje, hkrati pa ne sme biti preve£ numeri£no
zahteven, da omogo£i kraj²i £as ra£unanja.
Simulacije sem opravil s programom PHANTOM, ki obravnava hidrodinamiko
snovi z metodo zglajenih delcev. Za opis gravitacijskega polja sem uporabil posplo-
²eni Newtonov potencial, ki sta ga leta 2013 predstavila E. Tejeda in S. Rosswog[12].
Za£etne poloºaje delcev in njihove hitrosti sem dolo£il iz lastnosti orbite in njenih
parametrov.
2.1 Hidrodinamika zglajenih delcev
Hidrodinamika zglajenih delcev (ang. smoothed particle hydrodynamics  SPH) je
metoda, ki omogo£a obravnavo hidrodinamskih procesov. Razvili so jo R. Gingold,
J. Monaghan in L. Lucy leta 1977 za namen re²evanja astroﬁzikalnih problemov[13].
Metoda temelji na Lagrangeovem pristopu, kjer se mreºa, v kateri ra£unamo procese,
premika skupaj z delci. Njeno nasprotje je Eulerjeva metoda, pri kateri je mreºa
nepremi£na. V mojem primeru Lagrangeov pristop omogo£a potek simulacij z niºjo
£asovno zahtevnostjo od Eulerjevega, saj se geometrija sistema spreminja. V SPH
postopku delci predstavljajo tudi maso, tako da dodatno preverjanje ohranitve mase
ni potrebno.
Metoda razdeli tok teko£ine na kon£no ²tevilo delcev, katerim pripi²e lastnosti
(npr. gostota) v obliki gladke funkcije, ki na dolo£eni razdalji pade na ni£. Vrednosti
koli£in v posameznih to£kah izra£una kot vsoto prispevkov sosednjih delcev.
2.1.1 Hidrodinamika
Metoda SPH temelji na Navier-Stokesovih ena£bah hidrodinamike, ki opisujejo ohra-
nitev mase, gibalne koli£ine in notranje energije teko£ine. Velja
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= −ρ(∇ · v), (2.2)
kjer ena£ba (2.1) omogo£a izra£un poloºaja delcev r s pomo£jo hitrosti teko£ine
v. Izraz (2.2) izhaja iz ohranitve mase in omogo£a izra£un gostote ρ. len ∇ · v
je povezan s hitrostjo spremembe prostornine. Velja, da se del teko£ine ²iri, £e je
∇ · v > 0 in kr£i v primeru ∇ · v < 0. V teko£inah, kjer velja ∇ · v = 0, se gostota
ne spreminja  so nestisljive.











(∇ · v) . (2.4)
len P predstavlja tlak v teko£ini. Iz ena£be (2.3) lahko razberemo, da je po-
spe²ek gibanja delcev plina odvisen od tla£nega gradienta in gostote. Na notranjo
energijo pa vpliva ena£ba stanja teko£ine, gostota in divergenca hitrosti.
SPH obravnava tok delcev s hidrodinamskimi ena£bami, ki so pretvorjene v
diskretno obliko.
2.1.2 Jedro glajenja
Metoda opi²e lastnosti delcev z jedrom glajenja W (ang. smoothing kernel), gladko
funkcijo, katere vrednost pade na dolo£eni razdalji na ni£. Tej razdalji pravimo
dolºina glajenja (ang. smoothing length) in jo ozna£ujemo s h. V izra£unih sem












q3, 0 ≤ q < 1;
1
4
(2− q)3 1 ≤ q < 2;
0 q ≥ 2.
(2.6)
len q je brezdimenzijska funkcija povezana z razdaljo med sosedoma q = (ra −
rb)/h. Normalizacijska konstantna je odvisna od izbire jedra glajenja in je v tem
primeru Cnorm = 1/π.
2.1.3 Izra£un koli£in
Z jedrom glajenja in uporabo identitete ρ (∇ · v) = ∇ · (ρv) − v · (∇ρ) lahko pre-
tvorimo gostoto in njen £asovni razvoj v diskretno obliko, kar omogo£a tudi diskre-












mb(va − vb) · ∇aWab(ha). (2.8)
Podobna diskretizacija je moºna tudi za ena£bi ohranitve gibalne koli£ine in


































mb(va − vb) · ∇aWab. (2.10)
2.2 Program PHANTOM
Numeri£ne simulacije, skupaj z opazovanji in analiti£no teorijo, nudijo vpogled v
astroﬁzikalne pojave. D. Price je razvil PHANTOM  program, namenjen astroﬁ-
zikalni obravnavi hidrodinamskih procesov, ki uporablja SPH metodo[14]. PHAN-
TOM je napisan v programskem jeziku Fortran 90, ki omogo£a hitro obravnavo veli-
kih ﬁzikalnih sistemov. Njegova prednost je v nizki porabi spomina pri simulacijah,
prav tako pa omogo£a paralelno ra£unanje. Dopolnjen je s programom SPLASH,
orodjem za vizualizacijo simulacij opravljenih s PHANTOM kodo.
Simulacije potekajo v trirazseºnem prostoru in omogo£ajo analizo problemov
v planetarni, zvezdni, galakti£ni in visoko-energijski astroﬁziki. Omogo£a izbiro
razli£nih zunanjih gravitacijskih potencialov, viskoznosti in magnetohidrodinamike.
Program PHANTOM dolo£i za£etne poloºaje in hitrosti delcev na podlagi za-
£etnih pogojev, ki jih izbere uporabnik. asovni razvoj hitrosti in poloºajev nato
izra£una z upo²tevanjem ena£b hidrodinamike, zunanjega gravitacijskega potenciala
in lastne gravitacije. Integracijo opravi z metodo ºabjega koraka oziroma presko£ne
integracije (ang. leap-frog method). PHANTOM omogo£a izbiro ve£ih zunanjih
potencialov: Newtonov, posplo²eni Newtonov, potencial dvojnega sistema zvezd,
ipd.
Pomemben del metode je iskanje sosednjih delcev. V programu PHANTOM
je postopek implementiran tako, da se porazdelitev delcev deli na pol (glede na
teºi²£e), dokler ni ²tevilo delcev v dani celici manj²e od ºeljene vrednosti. tevilo
sosednjih delcev je odvisno od izbire funkcije glajenja. Paziti je potrebno, da ²tevilo
ni preveliko, saj lahko pride do nestabilnosti simulacije. V mojem primeru se ²tevilo
sosedov giblje okoli 60.
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2.2.1 Hidrodinamika
PHANTOM obravnava teko£ino kot mnoºico neodvisnih delcev z enako maso, zato







Faktor hf je konstanten in je odvisen od izbire jedra glajenja. Gostota oziroma
dolºina glajenja sta dolo£eni z iskanjem ni£el funkcije, sestavljene kot razlika gostot
izraºenih iz zvez (2.7) in (2.11).
Program upo²teva vpliv viskoznosti, termodinamskih udarnih valov, zunanjih sil
in lastne gravitacije. Viskoznost in udarni valovi so izraºeni z vpeljavo dodatnega
£lena umetne viskoznosti Πval, ki je odvisen od razdalje, hitrosti in gostote. Ena£ba





+Πval + azun(r, t) + alg, (2.12)
kjer £lena azun, alg opisujeta pospe²ek zaradi zunanjih sil in lastne gravitacije. Izraz





(∇ · v) + Λval − Λohl. (2.13)
Λval upo²teva segrevanje zaradi viskoznega udarnega vala in termi£ne prevodnosti.
Λohl pa izraºa ohlajanje plina.
V programu PHANTOM je postopek diskretizacije podoben kot v podpoglavju
2.1, le da so upo²tevani popravki zaradi nekonstantne dolºine glajenja.
2.3 Posplo²eni Newtonov potencial
V Newtonovem opisu gravitacije so moºne tri razli£ne vrste tirnic: elipsa, parabola,
hiperbola. Velja tudi, da samo delci, ki se pribliºajo £rni luknji na razdaljo kraj²o
od Schwarzschildovega radija, kon£ajo v njej. Relativisti£ni potencial pa omogo£a ²e
dodaten razpon nestabilnih orbit pri razdaljah ve£jih od Schwarzschildovega radija,
kjer lahko delec potuje okoli kompaktnega objekta in kon£a izven ali v njem. Mo-
ºne orbite okoli supermasivne £rne luknje lahko predvidimo s pomo£jo efektivnega
potenciala, kar prikazujeta sliki 2.1 in 2.2. Najbolj notranja stabilna kroºna orbita




gravitacijski polmer. Znotraj RISCO obstajajo nestabilne orbite po katerih
lahko delec ubeºi gravitacijskemu potencialu £rne luknje. Te orbite so moºne do
razdalje 4Rg.
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Slika 2.1: Shemati£en prikaz efektivnega Schwarzschildovega potenciala £rne luknje
in oblike orbite. Delec se giblje okoli £rne luknje in pobegne iz gravitacijskega
potenciala.
Slika 2.2: Shemati£en prikaz efektivnega Schwarzschildovega potenciala £rne luknje
in oblike orbite. Delec se giblje okoli £rne luknje in kon£a v njej.
Gravitacijsko polje supermasivne £rne luknje, ki se nahaja v sredi²£u koordina-
tnega sistema, sem opisal s posplo²enim Newtonovim potencialom, kjer ima speciﬁ£na















Prav tako je moºno zapisati speciﬁ£no vrtilno koli£ino
l =
r3θ˙
r − 2Rg , (2.15)
kjer je θ kot med radialnim vektorjem in hitrostjo.
Posplo²eni Newtonov potencial je implementiran tudi v programu PHANTOM.
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kjer je f = (1− 2Rg/r). Potencial pravilno napove ve£ pojavov, ki jih ni v New-
tonovi teoriji. Tak primer je ve£ja precesija perihelija, ki se v primeru plimskih
raztrganj, opazi pri cirkularizaciji akrecijskega diska.
Viskoznost in disipacija energije zaradi udarnih valov povzro£ata cirkularizacijo
snovi, ki se nabere okoli £rne luknje. Rezultati simulacij, ki uporabljajo Newto-
nov potencial, odstopajo od rezultatov opazovanj. Neskladnost je vidna v druga£-
nih £asih cirkularizacije, kar pomeni, da je nujna uporaba relativisti£nih ali post-
Newtonovih pribliºkov. as cirkularizacije se z upo²tevanjem popravkov skraj²a,
saj pride do ve£je precesije perihelija, kar je v skladu s pri£akovanji splo²ne teorije
relativnosti[1].
Poznamo tudi druge pribliºke Schwarzschildove re²itve, a vsi kaºejo ve£je odsto-
panje od nje kot posplo²eni Newtonov potencial. Primerjava petih razli£nih poten-
cialov je prikazana na slikah 2.3 in 2.4. Na sliki 2.3 vidimo gibanje delca v razli£nih
potencialih. Opazimo, da samo v posplo²enem Newtonovem potencialu delec sledi
relativisti£ni re²itvi. V drugih primerih njegova trajektorija krepko odstopa, najve£
v Newtonovem potencialu, kjer orbita ostane elipti£na.
Slika 2.4 prikazuje deformacijo zvezde z masoM⊙ in s polmerom enakim polmeru
Sonca R⊙ = 7 · 108m po plimskem raztrganju. Zvezda je bila na za£etku simulacije
na paraboli£ni orbiti na razdalji 200Rg od supermasivne £rne luknje z maso 106M⊙.
Ponovno vidimo, da Schwarzschildova in posplo²ena Newtonova re²itev skoraj so-
vpadata. Pri ostalih potencialih prav tako pride do plimskega raztrganja, a se oblika
plina in njegova orbita krepko razlikujeta od relativisti£ne.
Slika 2.3: Primerjava orbit delca v razli£nih gravitacijski potencialih £rne luknje z
maso 106M⊙. Najbolj²i pribliºek Schwarzschildovi re²itvi da posplo²eni Newtonov
potencial. Osi sta izraºeni v enotah gravitacijskega polmera Rg[12].
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Slika 2.4: Primerjava plimskih raztrganj Soncu podobne zvezde v razli£nih pribliº-
kih gravitacijskega potenciala £rne luknje z maso 106M⊙. Deformacija zvezde v
Schwarzschildovem in posplo²enem Newtonovem potencialu je zelo podobna. Re-
²itve v drugih pribliºkih potencialov o£itno odstopajo. Osi sta izraºeni v enotah
gravitacijskega polmera Rg[12].
2.4 Za£etni pogoji
Postopek simulacije se pri£ne s tem, da ustvarimo zvezdo in jo postavimo v gravita-
cijsko polje £rne luknje. Polje opi²emo s posplo²enim Newtonovim potencialom, saj
se najbolje prilega re²itvi splo²ne teorije relativnosti[12]. Potem izberemo orbitalne
parametre, kar nam omogo£a, da postavimo zvezdo na orbito in ji sledimo. Gibanje
zvezde je odvisno od dinamike delcev, ki mora zado²£ati re²itvam ena£b hidrodina-
mike v zunanjem gravitacijskem polju. Program PHANTOM omogo£a numeri£no
modeliranje takega procesa.
PHANTOM ustvari zvezdo tako, da uniformno razporedi delce z enako maso v
kocko, iz katere naredi kroglo z dolo£enim proﬁlom gostote. Pri tem priredi ºeljeno
²tevilo delcev tako, da lahko sestavi sferi£ni objekt z ustrezno ena£bo stanja. V
na²em primeru je zvezda sestavljena iz 103.806 delcev, ima maso M⊙ ter polmer
R⊙.
Zvezdin plin opi²emo s politropno ena£bo stanja
P = Kργ, (2.17)
kjer je K konstanta, γ pa adiabatni indeks z vrednostjo γ = 5/3. Ta vrednost γ
se v splo²nem uporablja pri simulacijah plimskih raztrganj[15]. Speciﬁ£no notranjo
energijo ϵterm zapi²emo kot[14]
ϵterm =
P
ρ(γ − 1) . (2.18)
Delci, postavljeni v kroglo, na za£etku niso v hidrostatskem ravnovesju  gradient
tlaka ne uravnoteºi lastne gravitacije. Simulacijo je potrebno najprej pognati v od-
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sotnosti zunanjega polja, tako da lahko delci med seboj intereagirajo in se vzpostavi
ravnovesje. Proces relaksacije prikazuje slika 2.5.
Slika 2.5: Proces relaksacije zvezde z masoM⊙ in polmerom R⊙ sestavljene iz 103.806
delcev. Po pribliºno 4 urah so delci v hidrostatskem ravnovesju.
2.5 Postavitev zvezde v orbito
Za£etno konﬁguracijo sistema zvezde in supermasivne £rne luknje smo obravnavali
kot 3D problem, kjer smo privzeli, da orbitalna ravnina ustreza xy ravnini. Super-
masivno £rno luknjo z maso 106M⊙ smo postavili v sredi²£e s koordinatami (0, 0, 0),
poloºaj zvezde pa je bil odvisen od njene orbite in njenih parametrov. V posplo²e-
nem Newtonovem potencialu trajektorije odstopajo od Keplerjevih orbit, ampak ²e
vedno zadostujejo enakim energijskim pogojem, zato sem ohranil ista imena kot v
Newtonovem opisu: paraboli£na (ϵ = 0), elipti£na (ϵ < 0), hiperboli£na (ϵ > 0).
Testni delec, ki potuje po katerikoli od treh vrst orbit, ima vzdolº nje konstantno
skupno speciﬁ£no energijo
parabola : ϵtot = 0, elipsa : ϵtot = −GMBH
2a




kjer je a velika polos elipse oziroma hiperbole. Elipti£na orbita je vezana, saj ima
skupno energijo manj²o od ni£. Po drugi strani pa je hiperboli£na orbita nevezana,
kar pomeni, da delec uspe pobegniti potencialu centralnega objekta. V primeru
zvezde ohranitev energije ne velja za vsak delec posebej, saj delci intereagirajo med
seboj. Dokler je vpliv plimskih sil zanemarljiv, se ohranja vsota celotnih energij
vseh delcev.
2.5.1 Za£etni poloºaj in hitrost
Orbito zvezde dolo£imo z izbiro prostih parametrov: vrednosti numeri£ne ekscen-
tri£nosti e in velikosti parametra β. β je povezan s pericentrom, ki se je nahajal
na x osi v temenu za£etne tirnice. Zvezda je v vseh simulacijah pri£ela svojo pot
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s teºi²£em v poloºaju, kjer velja y > 0 in z = 0, z vrednostjo abscisne koordinate
x = −1000R⊙. Koordinato y je moºno dolo£iti iz ena£be orbite, kar je prikazano v
Dodatku A.
Po relaksaciji imajo delci, ki sestavljajo zvezdo, ºe dolo£eno hitrost zaradi ter-
mi£nega gibanja. Teºi²£e zvezde nato premaknemo v to£ko na orbiti in mu s tem
priredimo hitrost, ki ustreza tej to£ki. Pri izra£unu le-te si pomagamo z ohranitvijo
celotne speciﬁ£ne energije
ϵtot = ϵkin + ϵpot, (2.20)
kjer je ϵkin = v2/2 speciﬁ£na kineti£na energija, ϵpot pa je bila izra£unana v posplo-
²enem Newtonovem potencialu (ena£ba (2.14)). Vrednost skupne speciﬁ£ne energije
delcev je bila odvisna od orbite, ki se jo lahko izrazi iz ena£be (2.19). Zanemarili smo
vpliv notranje energije, saj je za ve£ velikostnih redov manj²a od ostalih prispevkov.
Komponente hitrosti sem izrazil v polarnih koordinatah, saj se je teºi²£e na-
hajalo v orbitalni ravnini. Ustrezne kote sem izra£unal s pomo£jo odvoda ena£be
orbite. Hitrost sem pretvoril v kartezi£ne koordinate, saj jih v taki obliki shrani
tudi program PHANTOM, in pri²tel ºe obstoje£im termi£nim hitrostim po procesu
relaksacije. Podrobnej²i postopek je predstavljen v Dodatku A.
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3.1 Pogoji za plimsko raztrganje
Na gibanje zvezd v bliºini sredi²£ galaksij vplivajo interakcije s sosednjimi zvezdami
in s supermasivno £rno luknjo. Zvezda, ki se nahaja znotraj obmo£ja, v katerem
gravitacijski privlak £rne luknje prevlada nad gravitacijskim privlakom zvezd v bli-
ºnji okolici, lahko zaide v neposredno bliºino supermasivne £rne luknje. Razdalja se
imenuje Hill-ov polmer in jo ocenimo z zvezo[16]
rh ≃ GMBH
σ2









kjer je σ disperzija hitrosti zvezd in pc ali parsek enota za merjenje razdalj v astro-
nomiji (1 pc = 3, 1 · 1016m). Iz ena£be (3.1) lahko razberemo tipi£ne razdalje, na
katerih se nahajajo zvezde pred plimskim raztrganjem. Vrednosti so reda velikosti
1 pc, kar pomeni, da se pribliºajo kompaktnemu objektu na visoko ekscentri£nih,
skoraj paraboli£nih orbitah.
Slika 3.1: Prikaz razli£nih moºnosti sre£anja s £rno luknjo glede na vrednosti mase
£rnih lukenj in parametra β. Razli£ne barve trikotnikov prikazujejo obmo£ja, kjer
so moºna raztrganja: zvezd podobnih Soncu (modra barva), rde£ih orjakinj (rde£a
barva) in belih pritlikavk (£rna barva)[1].
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Iz slike 3.1 lahko razberemo, da je plimsko raztrganje moºno samo za nekatera
obmo£ja vrednosti mase supermasivne £rne luknje in parametra β. Odvisno je tudi
od velikosti zvezde R⋆ in njene maseM⋆. Raztrganja so moºna za parametre znotraj
treh trikotnikov, kjer je vsak pobarvan z razli£no barvo, da je laºje lo£iti situacije za
razli£ne objekte. Rde£a barva ozna£uje sre£anja med £rno luknjo in rde£o orjakinjo,
zvezdo z maso ∼ M⊙ in polmerom ∼ 10R⊙. Modra barva nakazuje dogodke pri ka-
terih pride do raztrganja zvezde podobne Soncu, £rna pa raztrganja belih pritlikavk.
Sre£anja z vrednostjo β < 1 ne povzro£ijo popolnega raztrganja  zvezda ne
vstopi v obmo£je plimskega polmera. Zgornji levi del grafa prikazuje podro£je, v
katerem £rna luknja vstopi v zvezdo, saj je velikost polmera zvezde ve£ja od razdalje
do pericentra. V primeru, da je razdalja plimskega polmera manj²a od velikosti £rne
luknje, pa do raztrganja ne pride in zvezda vstopi v £rno luknjo.
3.2 Potek plimskega raztrganja
Proces plimskega raztrganja lahko razdelimo v ²tiri glavne faze[1],[17]
1. faza pred raztrganjem,
2. stisk,
3. odboj,
4. faza po raztrganju.
Shemati£en potek raztrganja je prikazan na sliki 3.2. Plimske sile pri£nejo razte-
govati zvezdo v podolgovato obliko, ko se pribliºa plimskemu radiju Rt. Po prvem
sre£anju zvezda zapusti plimsko obmo£je. Deli, ki imajo negativno celotno energijo,
se vrnejo ²e enkrat v bliºino £rne luknje  pride do drugega sre£anja.
Slika 3.2: Prikaz plimskega raztrganja zvezde. Zvezda je ozna£ena z oranºno barvo,
£rna luknja s £rno, siva barva pa prikazuje obmo£je znotraj plimskega polmera[17].
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3.2.1 Prva faza
Potek raztrganja bom razloºil na primeru simulacije gibanja zvezde (v xy ravnini,
kjer so vrednosti osi izraºene v R⊙) z maso 1M⊙ in polmerom 1R⊙ v gravitacijskem
potencialu supermasivne £rne luknje z maso 106M⊙. Zvezda se giblje po elipti£ni
trajektoriji (e = 0·8, β = 5) in na za£etku sledi Keplerjevi orbiti, ki je prikazana
z zeleno £rtkano £rto. Rde£a £rtkana kroºnica ozna£uje plimski polmer. Odtenki
barve v razponu od svetlo do temno modre ustrezajo stolpi£ni gostoti izraºeni v
g/cm3 v logaritemski skali.
V prvi fazi se zvezda nahaja na veliki oddaljenosti od £rne luknje, kjer je vpliv
plimskih sil zanemarljiv. Situacija je prikazana na slikah 3.3 in 3.4. Vidimo, da je
oblika zvezde sferi£na, kar je bilo tudi pri£akovati.
Slika 3.3: Prikaz zvezde, njene orbite, supermasivne £rne luknje in njenega plimskega
polmera v prvi fazi ob £asu 0 h. Slika prikazuje situacijo v xy ravnini.
Slika 3.4: Prikaz pribliºane konﬁguracije zvezde v xy ter xz ravnini ob £asu 0 h.
Oblika zvezde ne odstopa od sferi£ne.
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3.2.2 Druga faza
Druga faza nastopi, ko zvezda vstopi v obmo£je plimskega polmera. Takrat pri£ne
gravitacija £rne luknje prevladovati nad lastno gravitacijo zvezde. Plimske sile jo
raztegnejo v skoraj radialni smeri proti £rni luknji, zvezda pa se stisne v smeri
pravokotno na ravnino orbite. Proces je prikazan slikah 3.5 in 3.6.
Slika 3.5: Prikaz zvezde, njene orbite, supermasivne £rne luknje in njenega plimskega
polmera v drugi fazi ob £asu 1, 15 h.
Slika 3.6: Prikaz zvezde v drugi fazi ob £asu 1, 15 h. Oblika zvezde postane razte-
gnjena v smeri proti £rni luknji in stisnjena v ravnini pravokotno na orbito.
Razteg zvezde vpliva na porazdelitev njene energije. Spremembo lahko ocenimo
v impulznem pribliºku, kjer predpostavimo, da plimske sile raz²irijo energijo v tre-
nutku, ko se zvezda nahaja v pericentru. Newtonov gravitacijski potencial £rne
luknje lahko razvijemo po Taylorju v to£ki, kjer zvezda pre£ka plimski polmer, in




Raz²iritev porazdelitve energije povzro£i, da so deli zvezde, ki se nahajajo bliºje £rni
luknji, bolj vezani, bolj oddaljeni deli pa manj.
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Sliki 3.7 in 3.8 prikazujeta prvi prehod skozi pericenter. Zvezda je spremenila
svojo obliko, saj se je porazdelitev plina ²e bolj raztegnila. Hkrati pa se je tudi
splo²£ila na manj kot polovico za£etne vi²ine. Snov se po prvem prehodu pri£ne
gibati po elipti£nih ali hiperboli£nih orbitah, odvisno od tega ali ima pozitivno ali
negativno celotno energijo.
Slika 3.7: Prikaz snovi, za£etne orbite zvezde, supermasivne £rne luknje in njenega
plimskega polmera v trenutku prvega prehoda ob £asu 1, 46 h.
Slika 3.8: Prikaz snovi v trenutku prvega prehoda ob £asu 1, 46 h. Oblika zvezde
je ²e bolj raztegnjena in splo²£ena v ravnini pravokotno na orbito kot v prej²njem
primeru na sliki 3.6.
3.2.3 Tretja faza
S stiskanjem se pove£uje notranji tlak v zvezdi, ki v dolo£enem trenutku naraste
dovolj, da pride do odboja, ki potisne navzven zunanje plasti zvezde. Iz slik 3.9 in
3.10 lahko razberemo, da se oblika plina ²e naprej razteguje, ampak ne ve£ v radialni
smeri. Razvidno je tudi, da se je raz²irila v vertikalni smeri.
Situacija je ²e bolj o£itna, ko plin zapusti plimsko obmo£je (sliki 3.11 in 3.12).
Raztega v orbitalni ravnini in v vertikalni smeri sta izrazitej²a.
Konﬁguracija plina je taka, da se iz njegove sredine ali jedra raztezata dva dela:
glava in rep. Glava je del snovi, ki je bil v trenutku prvega prehoda bliºje £rne luknji
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in je bolj vezan. V primeru, da ima glava po raztrganju negativno celotno energijo,
se bo ponovno pribliºala £rni luknji  opravila bo drugi prehod. Rep pa je nasprotni
del z bolj pozitivno celotno energijo.
Slika 3.9: Prikaz snovi, za£etne orbite zvezde, supermasivne £rne luknje in njenega
plimskega polmera v tretji fazi ob £asu 1, 64 h.
Slika 3.10: Prikaz snovi v tretji fazi plimskega raztrganja ob £asu 1, 64 h. Oblika
zvezde je bolj raztegnjena v ravnini orbite in v smeri pravokotno na orbito.
Slika 3.11: Prikaz snovi, za£etne orbite zvezde, supermasivne £rne luknje in njenega
plimskega polmera v tretji fazi ob £asu 2, 48 h.
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Slika 3.12: Prikaz snovi v tretji fazi plimskega raztrganja ob £asu 2, 48 h. Oblika
zvezde je bolj raztegnjena v ravnini orbite in hkrati tudi v vertikalni smeri kot v
prej²njem primeru (slika 3.10).
3.2.4 etrta faza
Potek £etrte faze je odvisen od tega, kolik²en deleº plina ima negativno skupno
energijo po plimskem raztrganju. V primeru, da imajo vsi delci plina pozitivno
celotno energijo, bo plin pobegnil v medzvezdni prostor.
Snov z negativno energijo se vrne v bliºino £rne luknje  pride do drugega pre-
hoda, kar je prikazano na slikah 3.13 in 3.14. as in hitrost vra£anja vezane snovi
lahko ocenimo analiti£no. Privzamemo, da se je zvezda pribliºala £rni luknji po
paraboli£ni orbiti in da se snov po prvem prehodu giblje po elipti£nih Keplerjevih




















kjer je ra velika polos. Vidimo, da se tipi£na £asovna skala giblje okoli reda velikosti





⏐⏐⏐⏐ = dMdϵ (2πGMBH)2/33 t−5/3. (3.4)
Hitrost vra£anja snovi po plimskem raztrganju je tesno povezana z akrecijo snovi
zaradi kratkega viskoznega £asa. Disipacija energije je hitra, kar pomeni, da je tudi
snov posrkana v kratkem £asu  potencialna energija vsrkane snovi se pretvori v
izsev akrecijskega diska. Ob predpostavki konstantne porazdelitve mase po skupni
energiji sledi, da je hitrost vra£anja mase ∝ t−5/3[1]. Iz predpostavke, da izsev
prihaja iz akrecije snovi in da med njima velja sorazmernost, pa lahko pridemo do
sklepa, da je tudi L ∝ t−5/3.
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Slika 3.13: Prikaz snovi, za£etne orbite zvezde, supermasivne £rne luknje in njenega
plimskega polmera v trenutku drugega prehoda ob £asu 4, 07 h.
Slika 3.14: Prikaz snovi v £etrti fazi plimskega raztrganja ob £asu 4, 07 h. Snov se
pri£ne vra£ati v bliºino £rne luknje  pri£ne z drugim prehodom.
Po drugem prehodu se glava zavihti okoli £rne luknje in lahko tr£i s plimskim
tokom snovi. Pojav se imenuje lastno pre£kanje oziroma kar pre£kanje (ang. self-
crossing) in je razviden na slikah 3.15, 3.16. Mesto, na kateremu pride do pre£kanja,
in £as le-tega sta odvisna od za£etnih parametrov orbite zvezde. Vidimo tudi, da se
snov giblje po ekscentri£nih orbitah.
Trki povzro£ijo termodinamske udarne valove, ki pretvorijo kineti£no energijo
snovi v toploto, zaradi £esar pride do cirkularizacije in nastanka akrecijskega diska
(sliki 3.17 in 3.18). V viskoznem disku plin izgublja energijo in je posrkan v £rno lu-
knjo, hkrati pa tudi seva svetlobo. Akrecija je lahko na za£etku super-Eddingtonova
(izsev je ve£ji od Eddingtonove limite), kar pomeni, da je svetlobni tlak tako visok,
da mu uspe odnesti iz bliºine £rne luknje tudi del snovi iz diska.
U£inek ima tudi magnetno polje, ki vpliva na debelino diska, ampak ga v svojih
simulacijah nisem upo²teval.
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Slika 3.15: Prikaz snovi, za£etne orbite zvezde, supermasivne £rne luknje in njenega
plimskega polmera med lastnim pre£kanjem ob £asu 4, 83 h.
Slika 3.16: Prikaz snovi v £etrti fazi plimskega raztrganja ob £asu 4, 83 h. Snov tr£i
sama s seboj, kar povzro£i disipacijo energije.
Slika 3.17: Prikaz snovi, za£etne orbite zvezde, supermasivne £rne luknje in njenega
plimskega polmera med lastnim pre£kanjem ob £asu 14, 4 h.
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Slika 3.18: Prikaz snovi v £etrti fazi plimskega raztrganja ob £asu 14, 4 h. Po dalj²em
£asu pride do nastanka akrecijskega diska.
38
Poglavje 4
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in vrtilno koli£ino zvezdne snovi
Plimske sile pri£nejo prevladovati nad lastno gravitacijo zvezde v trenutku, ko le-ta
pre£ka plimski polmer. Takrat pride tudi do izrazite raz²iritve porazdelitve energije,
ki igra pomembno vlogo pri nadaljnjem poteku razvoja dogodka. Simuliral sem 20
orbit z razli£nimi vrednostmi ekscentri£nosti e in parametra β ter analiziral razvoj
snovi po plimskem raztrganju. Ocenil sem deleº vezane snovi, sledil £asovnemu
poteku energije in vrtilne koli£ine ter preveril, kako na njun razvoj vpliva akrecija
snovi.
4.1 Raz²iritev energije in vezanost snovi
Pred pre£kanjem je vezanost snovi odvisna od raz²iritve energije in za£etne orbite
zvezde. Celotno speciﬁ£no energijo lahko zapi²emo kot
ϵtot = ϵ+∆ϵ, (4.1)
kjer je £len ϵ speciﬁ£na orbitalna energija teºi²£a zvezde sestavljena iz prispevkov
potencialne in kineti£ne energije (izraz (2.19)), ∆ϵ pa je polovi£na ²irina porazdelitve
speciﬁ£ne energije (izraz (3.2)). Iz pogoja za vezano snov ϵtot < 0 lahko izra£unamo
vrednost mejne ekscentri£nosti, pod katero je vsa snov vezana. Podobno lahko raz-
mi²ljamo tudi v primeru nevezane snovi s pozitivno energijo in izpeljemo vrednosti
kriti£ne ekscentri£nosti[18]
ekrit = 1± 2R⋆
rtβ
. (4.2)
Opazimo, da je kriti£na vrednost odvisna od parametrov zvezde, £rne luknje ter
parametra β. Z vi²anjem β se mejna ekscentri£nost pribliºuje vrednosti 1  pribliºuje
se paraboli£ni orbiti.
Groba teoreti£na ocena deleºa vezane snovi sledi iz predpostavke, ki jo je uporabil
Martin Rees[2]. V njegovem modelu je porazdelitev celotne energije ²katlasta. V
tem primeru lahko zapi²emo koli£ino R , ki sem jo deﬁniral kot razmerje med maso
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S pomo£jo izrazov (4.3) in (4.4) je mo£ napovedati pribliºno razporeditev vezane
snovi po prvem prehodu zvezde. Situacija pa se spremeni, ko se pri£ne pre£kanje,
saj pri trkih prihaja do izmenjave energije. Takrat lahko delci snovi, ki so bili
vezani, prejmejo dovolj energije, da postanejo nevezani in pobegnejo gravitacijskemu
privlaku £rne luknje.
4.2 Pregled simulacij plimskega raztrganja
Simuliral sem 20 razli£nih orbit z vrednostmi ekscentri£nosti e = 0·98, 0·99, 1·0, 1·01
in parametra β = 1, 2, 3, 4, 5. Plimska raztrganja sem simuliral do £asa 92,2 dni.
Izjema so bile orbite, pri katerih je nastal akrecijski disk, saj se je pove£ala £asovna
zahtevnost simulacij. To so orbite z ekscentri£nostjo e = 0·98 in vrednostmi β = 2,
3, 4, 5 ter z e = 0·99 in vpadnim parametrom β = 3, 4, katere sem simuliral do £asa
46·1 dni. Rezultati analize elipti£nih orbit simuliranih do £asa 92,2 dni so prikazani
v Dodatku B.
Pri vsaki orbiti sem ocenil £as prvega in drugega prehoda, pre£kanja ter masni
deleº vezane snovi R (izraz (4.3)). Vrednosti karakteristi£nih £asov sem razbral
iz simulacij. Nezanesljivost pri dolo£itvi £asa prvega prehoda je 0·04 h, drugega
pa 0·4 h. Pri£etek lastnega pre£kanja je bilo teºje dolo£iti, zato je negotovost 1 d.
Prav tako sem izra£unal kriti£no ekscentri£nost elipti£nih in hiperboli£nih orbit.
Vrednosti so prikazane v tabelah 4.1, 4.2 in 4.3.
Tabela 4.1 prikazuje vrednosti v primeru paraboli£nih orbit. Vidimo, da se
z nara²£anjem vpadnega parametra kraj²a £as prvega prehoda, saj se zvezda na
za£etku nahaja na kraj²i razdalji do £rne luknje. as drugega prehoda se niºa do
β = 3, potem pa naraste. Opazimo tudi, da pri tirnicah z β = 4 in 5 ne pride do
pre£kanja. Pri£akovana ocena masnega deleºa vezane snovi je v vseh primerih enaka
50%.
Kriti£na ekscentri£nost elipti£nih orbit, pod vrednostjo katere je celotna snov
vezana, se ve£a z vpadnim parametrom. Z ve£anjem β se manj²a razdalja pericentra,
kar vpliva tudi na veliko polos in s tem na celotno energijo. Pri isti ekscentri£nosti
ima orbita z ve£jim vpadnim faktorjem tudi bolj negativno celotno energijo  snov
je bolj vezana. Vi²anje ekscentri£nosti pa povzro£i obraten u£inek, saj se vrednost
velike polosi pove£a in je trajektorija vedno bolj podobna paraboli£ni. Vrednosti so
prikazane v tabeli 4.2.
Opazimo, da se £as prvega prehoda ne kraj²a tako kot pri paraboli£nih orbi-
tah. Pri vi²jih vrednostih β postanejo £asi podobni ali pa celo prerastejo vrednosti
£asov pri niºjih vpadnih faktorjih. Podobno velja tudi za £ase drugih prehodov in
pre£kanja.
Ocena masnega deleºa snovi je v vseh primerih 100% razen pri e = 0·99 z vre-
dnostjo β = 1, saj je kriti£na ekscentri£nost manj²a od ekscentri£nosti orbite.
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Parametri
t1[h] t2[d] tpr[d] tk[d] R
e = 1·0, β = 1 9, 7 28, 4 32 92,2 50%
e = 1·0, β = 2 8, 1 21, 1 27 92,2 50%
e = 1·0, β = 3 7, 6 17, 7 27 92,2 50%
e = 1·0, β = 4 7, 4 41, 8 / 92,2 50%
e = 1·0, β = 5 7, 2 83, 2 / 92,2 50%
Tabela 4.1: Prikaz karakteristi£nih £asov in ocenjenega masnega deleºa vezane snovi
na paraboli£nih orbitah. V prvem stolpcu so vrednosti parametrov orbite (ekscen-
tri£nost in vpadni faktor), v drugem so £asi prvega prehoda t1, v tretjem so £asi
drugega prehoda t2, v £etrtem £asi pre£kanja tpr, v petem pa kon£ni £asi simulacij
tk. Zadnji stolpec prikazuje ocenjene vrednosti masnega deleºa vezane snovi (izraz
(4.3)).
Parametri
ekrit t1[h] t2[d] tpr[d] tk[d] R
e = 0·98, β = 1 0, 980 9, 9 12, 3 13 92,2 100%
e = 0·98, β = 2 0, 990 8, 5 6, 2 7 46,1 100%
e = 0·98, β = 3 0, 993 8, 3 4, 3 5 46,1 100%
e = 0·98, β = 4 0, 995 8, 4 3, 2 4 46,1 100%
e = 0·98, β = 5 0, 996 8, 6 2, 2 3 46,1 100%
e = 0·99, β = 1 0, 980 9, 8 17, 4 18 92,2 75%
e = 0·99, β = 2 0, 990 8, 3 10, 0 11 92,2 100%
e = 0·99, β = 3 0, 993 7, 9 7, 2 9 46,1 100%
e = 0·99, β = 4 0, 995 7, 8 6, 0 8 46,1 100%
e = 0·99, β = 5 0, 996 7, 8 8, 2 15 92,2 100%
Tabela 4.2: Prikaz karakteristi£nih £asov in ocenjenega masnega deleºa vezane snovi
na elipti£nih orbitah z e = 0,98 in 0,99. V prvem stolpcu so vrednosti parametrov
orbite (ekscentri£nost in vpadni faktor), v drugem so vrednosti kriti£ne ekscentri£-
nosti ekrit, tretjem so £asi prvega prehoda t1, v £etrtem so £asi drugega prehoda
t2, v petem £asi pre£kanja tpr, v ²estem pa kon£ni £asi simulacij tk. Zadnji stolpec
prikazuje ocenjene vrednosti masnega deleºa vezane snovi (izraz (4.3)).
Pri hiperboli£nih orbitah sem izra£unal kriti£no ekscentri£nost nad vrednostjo
katere je vsa snov nevezana. Njena vrednost se niºa z ve£anjem vpadnega faktorja,
medtem ko £asi prvega prehoda padajo podobno kot v primeru paraboli£nih orbit.
Do ve£jih odstopanj pride pri £asih drugih prehodov in pre£kanja, saj se v 92, 2
dnevih samo snov z β = 1 vrne v bliºino £rne luknje. Ocena masnega deleºa vezane
snovi je ravno nasprotna kot pri elipti£ni orbiti. Do vezane snovi pride samo na
orbiti z β = 1.
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Parametri
ekrit t1[h] t2[d] tpr[d] tk[d] R
e = 1·01, β = 1 1, 020 9, 7 60, 1 86 92,2 25%
e = 1·01, β = 2 1, 010 8, 0 / / 92,2 0%
e = 1·01, β = 3 1, 007 7, 4 / / 92,2 0%
e = 1·01, β = 4 1, 005 7, 0 / / 92,2 0%
e = 1·01, β = 5 1, 004 6, 8 / / 92,2 0%
Tabela 4.3: Prikaz karakteristi£nih £asov in ocenjenega masnega deleºa vezane snovi
na hiperboli£nih orbitah z e = 1,01. V prvem stolpcu so vrednosti parametrov orbite
(ekscentri£nost in vpadni faktor), v drugem so vrednosti kriti£ne ekscentri£nosti ekrit,
tretjem so £asi prvega prehoda t1, v £etrtem so £asi drugega prehoda t2, v petem
£asi pre£kanja tpr, v ²estem pa kon£ni £asi simulacij tk. Zadnji stolpec prikazuje
ocenjene vrednosti R (izraz (4.3)).
4.3 Energija in vrtilna koli£ina
O obna²anju snovi lahko veliko izvemo iz energije in vrtilne koli£ine, ki se ohranjata
tekom dogodka plimskega raztrganja. Izjema je dogajanje med prvim prehodom,
saj pride do izrazitega vpliva plimskih sil.
V nadaljevanju bom uporabljal koli£ino ϵ, ki je deﬁnirana kot celotna energija
snovi na enoto mase. Izra£unal sem jo kot povpre£je speciﬁ£nih celotnih energij vseh
delcev, sestavljenih iz prispevkov speciﬁ£ne kineti£ne in potencialne energije. Zaradi
laºje berljivosti bom za to koli£ino uporabljal izraz celotna energija. Podobno bom
s koli£ino l ozna£il povpre£no speciﬁ£no vrtilno koli£ino in jo imenoval na kratko
vrtilna koli£ina. Pri izra£unih sem odstranil delce, ki so padli v £rno luknjo.
4.3.1 Raz²iritev energije
Iz ena£be (3.2) sledi, da je raz²iritev energije konstantna, kar pa ni v skladu z novej-
²imi raziskavami [19]. Slika 4.1 prikazuje, kako se spreminja porazdelitev mase snovi
kot funkcija celotne energije za zvezdo na paraboli£ni orbiti z β = 1. Porazdelitev
mase sem normiral s celotno maso Mtot, kar je do pri£etka akrecije enako M⊙. as
0 h ustreza pri£etku simulacije. Vidimo, da se porazdelitev ²iri, saj je u£inek plim-
skih sil vedno ve£ji. Hkrati se tudi niºa, in sicer tako da plo²£ina pod grafom ostaja
enaka 1. Po prvem prehodu pri £asu 9·7 h (tabela 4.1) je razlika o£itna. Porazdelitev
celotne energije se pomika proti negativnim vrednostim zaradi navora plimskih sil.
Zvezda se po prvem obhodu pericentra pri£ne premikati izven plimskega obmo£ja,
kar pomeni, da je vpliv plimskih sil vedno manj²i. Posledica je, da se porazdelitev
mase po celotni energiji ne spreminja, kar je razvidno iz slike 4.2. Opazimo, da ima
tri vrhove, ki ustrezajo delcem v glavi, repu in jedru. Porazdelitev ostane ve£inoma
nespremenjena, dokler snov ne opravi drugega prehoda in se pri£ne proces pre£kanja.
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Slika 4.1: Porazdelitev mase snovi po celotni energiji za paraboli£no orbito z β = 1
pri razli£nih £asih. Snov pri £asu 10, 6 h je opravila prvi prehod.
Slika 4.2: Porazdelitev mase snovi po celotni energiji za paraboli£no orbito z β = 1
pri razli£nih £asih. Vidimo, da porazdelitev odstopa od enakomerne.
Raz²iritev energije ∆ϵ sem ocenil tako, da sem iz porazdelitve mase snovi po
celotni energiji izvzel obmo£je med 5−95% celotne mase. S tem sem odstranil delce,
ki so se nahajali v repih porazdelitve in zmanj²al oscilacije v rezultatih modeliranja.
Izbira takega obmo£ja je bila uporabljena tudi v drugih delih[19].
Slika 4.3 prikazuje, kako se spreminja raz²iritev energije v odvisnosti od razdalje
med teºi²£em snovi in £rno luknjo v primeru paraboli£nih orbit z β = 1, 2, 3.
asovna skala ustreza dinamiki snovi med pribliºno 812 h od za£etka simulacije.
Opazimo, da pri orbiti z β = 1 raz²iritev energije nara²£a vedno hitreje do pericentra,
po prvem prehodu pa se s£asoma ustali. Pri β = 2 in 3 pride do izrazitej²ega porasta
v trenutku prvega prehoda, saj se pericenter nahaja na kraj²i razdalji, kjer je u£inek
plimskih sil ve£ji. V vseh treh primerih se obna²anje funkcije stabilizira kmalu
po tem, ko snov zapusti plimsko obmo£je rt = 100R⊙ in se zmanj²a vpliv £rne
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luknje. Vrednost raz²iritve energije se ustali pod vrednostjo iz izraza (3.2), ki je
ozna£ena s £rtkano horizontalno zeleno £rto. Izkaºe se, da je napoved konstantne
²irine porazdelitve celotne energije ustrezna, a le po prvem prehodu. Rezultati so
primerljivi z novej²imi raziskavami[19].
Slika 4.3: Raz²iritev porazdelitve energije v odvisnosti od razdalje med teºi²£em
snovi in £rno luknjo. Vrednosti na x osi so izraºene v enotah Son£evega polmera.
Zelena £rtkana £rta ustreza vrednosti teoreti£ne ocene iz izraza (3.2).
Slika 4.4: Raz²iritev porazdelitve energije v odvisnosti od £asa za razli£ne parabo-
li£ne orbite. Zelena £rtkana £rta ustreza vrednosti teoreti£ne ocene iz izraza (3.2).
Odstopanje od teoreti£ne ocene je v primeru orbit z β = 1, 2 pribliºno ∼ 15% in se
ve£a za orbite z ve£jim vpadnim parametrom.
Podobno lahko razberemo tudi iz slike 4.4. Raz²iritev energije je sestavljena iz
prispevkov raz²iritve potencialne in kineti£ne energije. Med prvim prehodom raz-
²iritev potencialne energije prevlada zaradi kraj²anja razdalje med zvezdo in £rno
luknjo ter doseºe maksimum v trenutku prehoda skozi pericenter. Vpliv plimskih sil
se z razdaljo med snovjo in £rno luknjo manj²a, kar povzro£i padec ∆ϵ. Opazimo, da
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raz²iritev po prvem prehodu odstopa od teoreti£ne ocene. asovno odvisnost raz-
²iritve energije sem preveril pri simulacijah vseh vrst orbit: paraboli£nih, elipti£nih
in hiperboli£nih.
• Slika 4.5 prikazuje rezultate v primeru paraboli£nih orbit. Raz²iritev energije
naraste med prvim prehodom in se kasneje ustali. Izrazito pove£anje raz²iritve ener-
gije (vrh na slikah 4.3 in 4.4) ni vidno zaradi dalj²ega £asovnega koraka. Vrednost
∆ϵ je po prvem prehodu pribliºno konstantna, dokler se ne pri£ne pre£kanje. Takrat
pride do izmenjave energije med delci in do akrecije, kar povzro£i, da je porazdelitev
mase snovi po celotni energiji vedno manj enakomerna. Zaradi tega pride do ve£jih
odstopanj od konstantne vrednosti ∆ϵ.
Opazimo, da je obna²anje raz²iritve energije po prvem prehodu podobno za raz-
li£ne orbite (izjema je trajektorija z β = 2). V nasprotju z izrazom (3.2), vidimo na
sliki 4.5, da je raz²iritev energije odvisna od vpadnega parametra. Ob sre£anjih z
ve£jim β, pride zvezda bliºje £rni luknji in jo plimske sile bolj raztegnejo (kar vidimo
v repih porazdelitve energije), v samem jedru zvezde pa ostane ve£ delcev. Zaradi
tega je ∆ϵ pri ve£jih vpadnih faktorjih manj²a.
Slika 4.5: Raz²iritev celotne energije v odvisnosti od £asa za razli£ne paraboli£ne
orbite za parametre β = 1 (oranºna barva), 2 (£rna barva), 3 (modra barva), 4
(zelena barva), 5 (rde£a barva). Navpi£ne £rte ustrezajo ocenam karakteristi£nih
£asov: £as prvega prehoda (pik£asta £rta), £as drugega prehoda (pik£asto£rtkana
£rta), £as pre£kanja (£rtkana £rta). V primeru orbit z β = 4 in β = 5 ne pride do
lastnega pre£kanja, tako da so prisotne samo manj²e oscilacije.
• Podobno obna²anje opazimo tudi pri elipti£nih in hiperboli£nih orbitah (sliki
4.6, 4.7). Po prvem prehodu vrednost ∆ϵ pada z vi²anjem β. Proces pre£kanja se
pri elipti£nih orbitah pri£ne prej kot pri ostalih trajektorijah, zato pride hitreje do
pove£anja raz²iritve energije.
V primerih z ekscentri£nostjo e = 0·98 in β = 3, 4, 5 ter e = 0·99 in β =
3, 4 vrednosti ∆ϵ krepko narastejo med nastankom akrecijskega diska. Obna²anje
£asovne odvisnosti raz²iritve energije postane nestabilno, saj se pri£ne porazdelitev
mase snovi po celotni energiji spreminjati. Vrednost ∆ϵ nara²£a med procesom
cirkularizacije. Na koncu ima najve£jo raz²iritev energije snov, ki je v najdebelej²em
akrecijskem disku. Pri hiperboli£nih orbitah ostane raz²iritev energije pribliºno
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konstantna po prvem prehodu.
Slika 4.6: Prikaz raz²iritve celotne energije v odvisnosti od £asa za razli£ne elipti£ne
orbite. Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej
sliko 4.5).
Slika 4.7: Prikaz raz²iritve celotne energije v odvisnosti od £asa za razli£ne hiperbo-
li£ne orbite. Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja
(glej sliko 4.5).
O£itno je, da orbite z β = 2 odstopajo od splo²nih rezultatov. Razlog je v
deﬁniciji raz²iritve energije in tem, da je pri ve£jem β ve£ delcev v jedru porazdelitve.
Porazdelitvi mase snovi v odvisnosti od celotne energije v primeru β = 1 in β = 2 sta
si zelo podobni (slika 4.8). Opazimo pa, da ima porazdelitev pri β = 2 oºje jedro kot
pri β = 1, hkrati pa ima ve£ji razpon repov. Z vi²anjem β se manj²e ²tevilo delcev
nahaja v glavi in repu konﬁguracije plina po plimskem raztrganju. Vpliv plimskih
sil pa je vedno ve£ji, kar pove£a razpon snovi v smeri proti £rni luknji. Podobno
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velja tudi za orbito z e = 0·98 in β = 5, kjer vrednost raz²iritve energije po prvem
prehodu prav tako preseºe vrednosti pri manj²ih β. Z izbiro oºjega obmo£ja izvzete
mase bi se izognili odstopanju porazdelitve z β = 2, a bi bilo prisotnih ve£ oscilacij
v rezultatih.
Slika 4.8: Porazdelitev mase snovi po celotni energiji za razli£ne β pri £asu 3.7 d.
4.3.2 Celotna energija
Celotna energija nam pomaga pri dolo£anju masnega deleºa vezane snovi. Prav tako
nam da vedeti, £e prihaja do procesov, ki kr²ijo njeno ohranitev. Njeno odvisnost
od £asa med prvim prehodom vidimo na sliki 4.9.
Slika 4.9: Prikaz celotne energije v odvisnosti od £asa za razli£ne paraboli£ne orbite
med prvim prehodom. Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega
raztrganja (glej sliko 4.5).
Na za£etku je vrednost celotne energije pribliºno 0, nato pade med prvim pre-
hodom in ponovno naraste, ko zvezda zapusti plimsko obmo£je. Pojav je posledica
navora plimskih sil[20]. Energija bi morala biti na za£etku enaka 0, a postane rahlo
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negativna, ko se teºi²£e zvezde ustali na orbiti. Pojav ima zanemarljiv vpliv na di-
namiko snovi po plimskem raztrganju, saj se za£etna sprememba energije razlikuje
za manj kot 0, 1% od spremembe energije med prvim prehodom.
• Odvisnost celotne energije od £asa za razli£ne paraboli£ne orbite vidimo na
sliki 4.10. Opazimo, da vrednost ϵ po prvem prehodu nara²£a z vrednostjo parametra
β, saj se s tem ve£a tudi vpliv plimskih sil. V primeru orbit z β = 4 in 5 celotna
energija mo£no naraste med prehodom pericentra in ostane konstanta do konca
simulacij, saj ne pride do pre£kanja. V ostalih primerih prav tako naraste v trenutku
prvega prehoda pericentra in pri£ne ponovno nara²£ati med pre£kanjem, ko pride do
akrecije. Snov, ki pade v £rno luknjo, je odstranjena iz simulacij, kar pomeni, da je
vedno ve£ delcev s pozitivno energijo. S tem se tudi ve£a vrednost celotne energije.
Slika 4.10: Prikaz celotne energije v odvisnosti od £asa za razli£ne paraboli£ne orbite.
Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
• Obna²anje v primeru elipti£nih orbit po prvem prehodu se razlikuje po tem,
da vrednost celotne energije ne nara²£a z vpadnim parametrom. Snov na orbitah z
ve£jim β je pred prvim prehodom pericentra bolj vezana. Hkrati pa se ji v bliºini
£rne luknje celotna energija pove£a za ve£jo vrednost. Posledica je, da pri ve£ini
elipti£nih orbit vrednost ϵ pada z ve£anjem β. Lahko pa pride tudi do pove£anja
celotne energije, kot je razvidno v primeru e = 0·99 z β = 5.
Po pri£etku pre£kanja v ve£ini primerov opazimo zmanj²anje celotne energije.
Pri orbitah z e = 0·98 in β = 2, 3, 4, 5 ter e = 0·99 in vrednostjo vpadnega faktorja
β = 3, 4 pride do nastanka akrecijskega diska, s tem pa do pretvarjanja kineti£ne in
potencialne energije v segrevanje diska  nezanemarljiv deleº celotne energije pri£ne
prispevati notranja energija[15]. Po nastanku diska ϵ pri£ne nara²£ati zaradi akrecije
snovi.
• V primeru hiperboli£nih orbit je obna²anje celotne energije v odvisnosti od
£asa do za£etka pre£kanja podobno (sliki 4.11, 4.12). Prav tako opazimo, da pride
do lokalnega minimuma med prvim prehodom, kateremu sledi konstanta vrednost
celotne energije. Celotna energija hiperboli£nih orbit je konstanta do konca £asa
simulacij, saj pride do pre£kanja samo v primeru z β = 1, a ²e to proti koncu
simulacije. Podobno kot pri paraboli£nih orbitah tudi vrednost ϵ nara²£a z vredno-
stjo vpadnega faktorja, saj je za£etna energija zvezde vedno bolj pozitivna, snov pa
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prejme ve£ energije med prvim prehodom zaradi plimskih sil.
Slika 4.11: Prikaz celotne energije v odvisnosti od £asa za razli£ne elipti£ne orbite.
Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
Slika 4.12: Prikaz celotne energije v odvisnosti od £asa za razli£ne hiperboli£ne orbite.
Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
4.3.3 Vrtilna koli£ina
Podobno kot pri povpre£ni celotni speciﬁ£ni energiji ϵ lahko preverimo tudi ob-
na²anje povpre£ne speciﬁ£ne vrtilne koli£ine l. Med prvim prehodom plimske sile
povzro£ijo skok vrednosti vrtilne koli£ine, ki se ve£a z vpadnim parametrom. Slika
4.13 prikazuje £asovno odvisnost razlike med vrtilno koli£ino pri dolo£enem £asu in
pri £asu 0. S tem ko snov zapusti plimsko obmo£je se vrednost l ustali.
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Slika 4.13: Prikaz vrtilne koli£ine v odvisnosti od £asa za razli£ne paraboli£ne orbite
med prvim prehodom. Navpi£ne £rte ustrezajo ocenam £asov prvega prehoda.
Pri paraboli£nih orbitah opazimo, da je skok vrtilne koli£ine med prvim pre-
hodom majhen v primerjavi z vrtilno koli£ino ob £asu 0. Vrtilna koli£ina pri£ne
nara²£ati po pri£etku pre£kanja (slika 4.14). V primeru, ko do pre£kanja ne pride,
je vrtilna koli£ina konstanta £ez celoten £as simulacije. Opazimo tudi, da njena
vrednost pada z vrednostjo β, kar je posledica tega, da ima manj²o vrednost ºe na
za£etku simulacije.
Slika 4.14: Prikaz vrtilne koli£ine v odvisnosti od £asa za razli£ne paraboli£ne orbite.
Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
Vrtilna koli£ina hiperboli£nih orbit se obna²a zelo podobno kot pri paraboli£-
nih (slika 4.16). Prav tako opazimo, da njena vrednost pada z ve£anjem vpadnega
parametra. Podobno je razvidno tudi pri elipti£nih orbitah (slika 4.15). Izjema
je obna²anje krivulj med nastankom akrecijskega diska. Takrat vrednost vrtilne
koli£ine opazno naraste, saj naraste tudi deleº vsrkanih delcev.
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Slika 4.15: Prikaz vrtilne koli£ine v odvisnosti od £asa za razli£ne elipti£ne orbite.
Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
Slika 4.16: Prikaz vrtilne koli£ine v odvisnosti od £asa za razli£ne hiperboli£ne orbite.
Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
4.3.4 Akrecija snovi
Na obna²anje celotne energije in vrtilne koli£ine ne vplivajo samo interakcije med
delci v zvezdni snovi, ampak tudi delci, ki so padli v £rno luknjo ter ob tem s
sabo odnesli del energije in vrtilne koli£ine. Ti delci so pred pre£kanjem radija 4Rg
(ko jih odstranim iz simulacije) imeli negativno energijo in majhno vrtilno koli£ino.
Posledi£no se med preostalimi delci ve£a deleº tistih s pozitivno energijo in ve£jo
vrtilno koli£ino.
Vpliv akrecije delcev sem preveril pri rezultatih simulacij. asovno odvisnost
vsrkane snovi, kjer je bila zvezda na za£etku na paraboli£ni orbiti, prikazuje slika
4.17. Akrecija snovi se pri£ne bolj zgodaj pri orbitah, pri katerih pride hitreje do
pre£kanja. Vidimo tudi, da deleº vsrkane snovi nara²£a vedno hitreje s £asom, saj
poteka proces na ve£jem delu zvezdne snovi, ki ²e ni opravila drugega prehoda. Pri
51
Poglavje 4. Vpliv plimskih sil na celotno energijo in vrtilno koli£ino
zvezdne snovi
ve£jem β je manj snovi vezane in pre£kanje poteka na manj²em delu plimskega toka
snovi, zato tudi £asovna odvisnost deleºa vsrkane snovi nara²£a po£asneje.
Slika 4.17: Deleº vsrkane snovi v odvisnosti od £asa za razli£ne paraboli£ne orbite.
Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
Deleº vsrkane snovi je v primeru orbit z β = 4 in β =5 neznaten.
Akrecija snovi je izrazitej²a pri elipti£nih orbitah (slika 4.18) in skoraj ne-
znatna v primeru hiperboli£nih orbit (slika 4.19). Pri elipti£nih orbitah opazimo
velik skok v deleºu vsrkane snovi med nastankom akrecijskega diska zaradi ve£je
disipacije energije pri procesu cirkularizacije. Disk v ve£ini primerov nastane hitreje
pri orbitah z ve£jim vpadnim parametrom, saj poteka pre£kanje na delu plimskega
repa, ki je bliºje £rni luknji. Tam so energije ve£je, kar povzro£i tudi ve£jo izmenjavo
energije z udarnimi valovi.
Slika 4.18: Deleº vsrkane snovi v odvisnosti od £asa za razli£ne elipti£ne orbite.
Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
Po nastanku akrecijskega diska srkanje snovi ni ve£ toliko intenzivno, saj poteka
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izmenjava energije ve£inoma samo v disku  pre£kanje ima manj²i u£inek zaradi
manj²e koli£ine snovi v plimskem repu. Ve£ snovi je vsrkane pri elipti£nih orbitah z
e = 0·98, ker ima za£etna orbita zvezde niºjo energijo.
Pri hiperboli£nih orbitah v ve£ini primerov ni akrecije snovi, ker ne pride do
pre£kanja. Izjema je orbita z β = 1, kjer je deleº vsrkane snovi ∼ 0, 1% pri koncu
simulacije.
Slika 4.19: Deleº vsrkane snovi v odvisnosti od £asa za razli£ne hiperboli£ne orbite.
Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
V primeru orbit z β > 1 je deleº vsrkane snovi enak 0%.
Vpliv akrecije na celotno energijo in vrtilno koli£ino
V podpoglavjih 4.3.2 in 4.3.3 smo opazili, da celotna energija in vrtilna koli£ina
pri£neta nara²£ati po pri£etku pre£kanja. Pojav sem analiziral tako, da sem preveril
odvisnost ²tevila vsrkanih delcev od razlike med celotno energijo ob razli£nih £asih
in celotno energijo pri £asu 7, 4 dni  £asu, kjer se je vrednost celotne energije ustalila
po prvem prehodu.
asovna odvisnost celotne energije treh razli£nih paraboli£nih orbit je prikazana
na sliki 4.20. Vidimo, da je odvisnost linearna, kljub temu da so prisotne ﬂuktuacije.
Deleº pove£anja ²tevila vsrkanih delcev je pribliºno enak deleºu pove£anja celotne
energije v enakem £asovnem intervalu. Za ve£ji parameter β so prisotna ve£ja odsto-
panja od linearnosti, saj je prisotnih tudi ve£ oscilacij v £asovni odvisnosti celotne
energije (slika 4.10). Podobno velja tudi za elipti£ne in hiperboli£ne orbite, z izjemo
tirnic pri katerih nastane akrecijski disk.
Sklepamo lahko, da sta akrecija snovi in pove£anje celotne energije povezani. S
tem, ko se ve£a masni deleº snovi, ki pade v £rno luknjo, se celotna energija pove£a
za pribliºno enak deleº.
Preveril sem tudi odvisnost ²tevila vsrkanih delcev od razlike med vrtilno koli-
£ino ob razli£nih £asih in njeno vrednostjo pri £asu 7, 4 dni (slika 4.21). Rezultat
je podoben kot pri odvisnosti celotne energije. tevilo vsrkanih delcev pribliºno
linearno nara²£a z vrtilno koli£ino, kar pomeni da sta procesa povezana  ko delec
pade v £rno luknjo, se vrednost povpre£ne vrtilne koli£ine pove£a. Odstopanja od
linearnosti pa so manj²a kot pri odvisnosti celotne energije od ²tevila vsrkanih delcev
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in so ve£ja pri vrednostih vpadnega parametra β = 2 in 3.
To odstopanje lahko razloºimo s £asovno odvisnostjo celotne energije in vrtilne
koli£ine pri £asih dalj²ih od £asa pre£kanja. Nara²£anje vrtilne koli£ine (slika 4.22) je
manj gladko kot nara²£anje deleºa vsrkane snovi (slika 4.17). Prihaja do izrazitej²ih
preskokov v gladkosti funkcije, zlasti pri ve£jih β. Podobno velja tudi za celotno
energijo.
Slika 4.20: Prikaz deleºa vsrkane snovi v odvisnosti od celotne energije za razli£ne
paraboli£ne orbite. Vrednost ²tevila vsrkanih delcev Naccr je normirana glede na
maksimalno ²tevilo vsrkanih delcev Naccr,max pri kon£nem £asu simulacije. Celotna
energija je normirana glede na maksimalno celotno energijo ϵmax pri kon£nem £asu
simulacije. ϵ0 ustreza vrednosti ϵ pri £asu 7, 4 dni.
Slika 4.21: Deleº vsrkane snovi v odvisnosti od vrtilne koli£ine za razli£ne paraboli£ne
orbite. Vrednost ²tevila vsrkanih delcev Naccr je normirana glede na maksimalno
²tevilo vsrkanih delcev Naccr,max pri kon£nem £asu simulacije. Vrtilna koli£ina je
normirana glede na maksimalno vrtilno koli£ino lmax pri kon£nem £asu simulacije.
l0 ustreza vrednosti vrtilne koli£ine pri £asu 7, 4 dni.
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4.3. Energija in vrtilna koli£ina
Slika 4.22: Prikaz razlike vrtilne koli£ine in vrtilne koli£ine pri £asu 7, 4 dni v odvi-
snosti od £asa za razli£ne paraboli£ne orbite. l0 ustreza vrednosti vrtilne koli£ine pri
£asu 7, 4 dni. Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja
(glej sliko 4.5).
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Razmerje med maso vezane in maso
celotne zvezdne snovi
Martin Rees je leta 1988 med prvimi obravnaval potek plimskega raztrganja[2].
Povzel je pogoje za plimsko raztrganje, opis ve£ih faz procesa, kot tudi pri£akovane
opazovalne lastnosti. Veliko njegovih trditev se je izkazalo za pravilne, nekatere
pa so bile deleºne popravkov. Pri²el je tudi do zaklju£ka, da bo zvezda, ki se je
na za£etku nahajala na paraboli£ni orbiti, imela po plimskem raztrganju pribliºno
enaka masna deleºa med vezano in nevezano snovjo. Trditev izhaja iz predpostavke
enakomerno porazdeljene mase po celotni energiji.
Zvezda zaide v bliºino £rno luknje na zelo ekscentri£ni orbiti, za kar je vzel
pribliºek paraboli£ne tirnice. V tem primeru mora teºi²£e zvezde zado²£ati pogoju
ϵ = 0, ostali deli zvezde pa so enakomerno porazdeljeni okoli te vrednosti. Plimska
sila raztegne porazdelitev mase okoli srednje vrednosti energije. Rezultat je pobeg
nevezane snovi po hiperboli£nih orbitah oziroma vrnitev delcev z ϵ < 0 v okolico £rne
luknje. V Reesovi obravnavi plimske sile povzro£ijo enakomeren razteg porazdelitve
mase po celotni energiji, zato je pri²el do ocene, da se bo pribliºno 50% snovi vrnilo,
preostali del pa bo ubeºal gravitacijskemu potencialu £rne luknje.
Ta Reesova ocena je v literaturi pogosto citirana in uporabljana, vendar doslej ²e
ni bila preverjena s hidrodinamskimi simulacijami. S pomo£jo simulacij opisanih v
prej²njih poglavjih sem zato raziskal £asovno odvisnost razmerja med maso vezane
in celotne snovi R. Kot vezano snov sem upo²teval vse delce z negativno energijo
ϵ < 0 (5.1)
in delce, ki jih je poskrala £rna luknja
r < 4Rg. (5.2)
Orbite sem simuliral do £asa 46, 1 oziroma 92, 2 dni (tabele 4.1, 4.2, 4.3). Izra£unal
sem R pri razli£nih £asih in primerjal rezultate z grobo teoreti£no oceno. Preveril
sem tudi £asovni razvoj vezanosti razli£nih delov zvezde.
5.1 Vezanost snovi pri razli£nih orbitah
Vezanost posameznih delov zvezde je dolo£ena z njihovimi celotnimi energijami (ϵ >
0: nevezano, ϵ < 0: vezano), ki pa se lahko zaradi interakcije med delci in vpliva
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plimskih sil s £asom spreminja. Slike 5.1, 5.2, 5.3 prikazujejo posnetke plimskega
raztrganja ob razli£nih £asih za paraboli£no orbito z β =. Vezani delci so pobarvani
z rde£o, nevezani pa s £rno barvo. rna pu²£ica kaºe v smeri proti £rni luknji, ki
se nahaja v sredi²£u koordinatnega sistema in hkrati v gori²£u parabole. Modra
£rtkana £rta ozna£uje Keplerjevo paraboli£no orbito.
Slika 5.1: Vezana in nevezana snov v prvi fazi plimskega raztrganja zvezde na para-
boli£ni orbiti z β =1.
Slika 5.2: Vezana in nevezana snov v drugi in tretji fazi plimskega raztrganja zvezde
na paraboli£ni orbiti z β = 1.
Po pri£akovanju je na za£etku razmerje med maso vezane in nevezane snovi pri-
bliºno enako. Kmalu po za£etku simulacije plimske sile povzro£ijo porast vezanosti
na 100%. Med prvim prehodom pa njihov navor zavihti snov okoli £rne luknje, za-
radi £esar vezanost pade na ∼ 44%. Oboje je razvidno na sliki 5.2. Vidimo tudi, da
snov preneha slediti Keplerjevi orbiti, ki leºi izven okvirja slike 5.2.
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5.1. Vezanost snovi pri razli£nih orbitah
Po skoraj 30 dnevih se snov vrne v bliºino £rne luknje in pride do drugega prehoda
in kmalu zatem pre£kanja (slika 5.3 levo). Slika 5.3 (desno) pa prikazuje situacijo
ob £asu 92,2 dni (ob koncu simulacije).
Slika 5.3: Vezana in nevezana snov v £etrti fazi plimskega raztrganja zvezde na
paraboli£ni orbiti z β = 1.
• R izra£unam kot razmerje med maso vseh vezanih delcev in za£etne mase zvezde.
Kako se R spreminja v primeru paraboli£nih orbit z razli£nimi vrednostmi β
prikazujeta sliki 5.4 in 5.5. Pred prvim prehodom vezanost snovi naraste na 100%.
Po prvem prehodu pa deleº vezane snovi pade, saj navor plimskih sil pospe²i snov
in s tem povi²a skupno energijo. Ob pre£kanju se R pri£ne ponovno zmanj²evati,
saj dolo£eni vezani delci prejmejo dovolj energije, da postanejo nevezani. Po oceni
Martina Reesa bi paraboli£na orbita morala imeti 50% deleº vezane snovi v vseh
primerih. Moji rezultati pa kaºejo, da je R ob koncu simulacije 37% (za β = 1),
35% (za β = 2), 25% (za β = 3), 0·3% (za β = 4) in 0·04% (za β = 5).
Slika 5.4: Deleº vezane snovi med prvim prehodom na paraboli£nih orbitah. Snov
postane v celoti vezana, ko se zvezda ustali na orbiti. Po prvem prehodu se vrednost
R zniºa.
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Slika 5.5: Deleº vezane snovi v odvisnosti od £asa pri plimskem raztrganju zvezde
na razli£nih paraboli£nih orbitah. Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom
plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
Pri vrednosti β = 1 je po prvem prehodu R ∼ 44%. Z vi²anjem parametra β
vrednost R pada in je enak 0, 05% pri β = 5.
Slika 5.6: Deleº vezane snovi v odvisnosti od £asa pri elipti£nih orbitah. Navpi£ne
£rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
Orbita z e = 0, 98 ima po prvem prehodu 96% snovi vezane (pri β = 1), po £asu 46
dni pa R pade na 87%. Pri ostalih vrednostih vpadnega parametra je R ∼ 100%.
Orbite z e = 0, 99 imajo po prvem prehodu deleº vezane snovi niºji od 100%. Najniºji
R imata orbiti z β = 1 (72% vezane snovi po prvem prehodu in 64% po £asu 46
dni) in β = 5 (74% vezane snovi po prvem prehodu in 72% po £asu 46 dni).
• Slika 5.6 prikazuje £asovno odvisnost deleºa vezane snovi pri elipti£nih orbitah.
R nara²£a z ve£anjem β, kar je v nasprotju z rezultati v primeru paraboli£nih orbit.
Pri orbitah z ekscentri£nostjo e = 0·98 je pri vi²jih β snov skoraj v celoti vezana.
asovna odvisnostR je povezana s celotno energijo  z vi²anjem parametra β se niºa
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vrednost celotne energije po prvem prehodu. Pri trajektorijah z e = 0·99 je izjema
orbita z β = 5, saj prejme najve£ energije v trenutku prvega obhoda pericentra (glej
sliko 4.11). Posledica je niºji masni deleº vezane snovi. Najvi²jo vezanost ima orbita
z β = 4.
• Iz slike 5.7 lahko razberemo, da pri hiperboli£nih orbitah z vi²anjem β vezanost
snovi pada, saj je ºe pri β = 2 skoraj ni£elna. V £asu 92,2 dni pride do drugega
prehoda samo v primeru β = 1, do pre£kanja pa ne pride pri nobeni orbiti. Zaradi
tega ni ve£jih sprememb v razmerju med maso vezane in celotne snovi.
Slika 5.7: Deleº vezane snovi v odvisnosti od £asa pri hiperboli£nih orbitah. Navpi£ne
£rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
R je po £asu 92,2 dni v primeru orbite z β = 1 enak 16, 5%, pri vrednosti vpadnega
parametra β = 2 pa 1, 1%. Pri ve£jih β je deleº neznaten.
5.1.1 Ocena razmerja med maso vezane in celotne snovi
Rezultate £asovne odvisnosti R sem primerjal z oceno dobljeno na podlagi pribliºka
²katlaste porazdelitve po energiji in izraza (4.3). Pri tem sem upo²teval, da se
raz²iritev energije ∆ϵ spreminja s £asom, saj sem jo izra£unal pri vsakem £asovnem
koraku. Dolo£il sem jo podobno kot v podpoglavju 4.3.1, kjer sem iz porazdelitve
mase snovi po celotni energiji izvzel maso v obmo£ju med 595% celotne mase.
asovna odvisnost R in njegove ocene v primeru paraboli£nih orbit sta prika-
zani na slikah 5.8 in 5.9. Vidimo, da se za orbite z β = 1 in 2 pred pre£kanjem ocena
dobro ujema z rezultati, pri trajektoriji z β = 3 pa je razlika ve£ja. V primerih, kjer
pride do pre£kanja, se razlika med rezultati in oceno pri£ne pove£evati.
Elipti£ne orbite z ekscentri£nostjo e = 0·98 imajo visok deleº vezane snovi.
Posledi£no je ocena deleºa vezane snovi 100%, kar je razvidno iz slike 5.10. Izjema
je snov na orbiti z β = 1, kjer je manj snovi vezane in vrednost teoreti£ne ocene pade
po pri£etku pre£kanja. Pri orbitah z e = 0·99 je najbolj²e ujemanje pri trajektoriji
z β = 1.
V primeru hiperboli£ne orbite z β = 1 je odstopanje pribliºno ∼ 5%. V ostalih
primerih pa je ocenjena vrednost vezane snovi enaka 0% (slika 5.11).
Teoreti£na ocena se do pri£etka pre£kanja ujema z rezultati na natan£nost nekaj
%. Do neskladnosti pride zaradi porazdelitve mase snovi po celotni energiji, ki ni
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enakomerna, kar je v nasprotju s predpostavko Martina Reesa. Odstopanja so bolj
izrazita pri orbitah z ve£jo vrednostjo vpadnega parametra, saj je med prvim pre-
hodom vpliv plimskih sil ve£ji. Porazdelitev mase snovi po celotni energiji je vedno
manj enakomerna in manj simetri£na glede na srednjo vrednost celotne energije.
V primerih orbit, kjer pride do nastanka akrecijskega diska, so razlike ²e bolj
opazne. Takrat so odstopanja od enakomerne porazdelitve mase snovi ²e ve£ja.
Slika 5.8: Deleº vezane snovi ter njegova teoreti£na ocena med prvim prehodom na
paraboli£ni orbiti z β =1. Polne £rte predstavljajo vrednosti dolo£ene iz rezultatov
simulacij, £rtkane £rte, ki jim sledijo, pa so teoreti£ne ocene. Navpi£ne £rte ustrezajo
karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
Slika 5.9: Deleº vezane snovi ter njegova teoreti£na ocena v odvisnosti od £asa pri
plimskem raztrganju zvezde na razli£nih paraboli£nih orbitah. Polne £rte predsta-
vljajo vrednosti dolo£ene iz rezultatov simulacij, £rtkane £rte, ki jim sledijo, pa so
teoreti£ne ocene. Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztr-
ganja (glej sliko 4.5). V primeru orbit z β = 4 in β = 5 je ocena enaka 0%.
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5.2. Masni deleº vezane snovi posameznih delov zvezde
Slika 5.10: Deleº vezane snovi ter njegova teoreti£na ocena v odvisnosti od £asa za
razli£ne elipti£ne orbite. Polne £rte predstavljajo vrednosti dolo£ene iz rezultatov
simulacij, £rtkane £rte, ki jim sledijo, pa so teoreti£ne ocene. Navpi£ne £rte ustrezajo
karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
Slika 5.11: Deleº vezane snovi ter njegova teoreti£na ocena v odvisnosti od £asa za
razli£ne hiperboli£ne orbite. Polne £rte predstavljajo vrednosti dolo£ene iz rezultatov
simulacij, £rtkane £rte, ki jim sledijo, pa so teoreti£ne ocene. Navpi£ne £rte ustrezajo
karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5). V primeru orbit z β > 1
je ocena deleºa vezane snovi enaka 0%.
5.2 Masni deleº vezane snovi posameznih delov zvezde
Raziskal sem tudi, kako je z vezanostjo snovi v posameznih delih zvezde. Tega sem
se lotil tako, da sem za£etno konﬁguracijo razdelil na 8 delov  oktante. Oktanti
14 so se nahajali v polprostoru z vrednostjo koordinate z > 0, kjer je prvi oktant
v kvadrantu v x > 0 ter y > 0, ²tevil£enje ostalih pa sledi nasprotni smeri urinega
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kazalca. Podobno sem razdelil tudi spodnjo polovico zvezde. Za£etna konﬁguracija
in delitev zvezde je prikazana na sliki 5.12.
Slika 5.12: Razdelitev zvezde v oktante. Zvezda je v prvi fazi plimskega raztrganja
na paraboli£ni orbiti z β = 1.
Slika 5.13: Snov v drugi in tretji fazi plimskega raztrganja zvezde na paraboli£ni
orbiti z β = 1. Barve ustrezajo oktantom prikazanim na sliki 5.12.
Plimske sile raztegnejo zvezdo in jo tudi zavrtijo, kar je razvidno iz slike 5.13.
Orientacija oktantov se spremeni glede na za£etno razporeditev. V splo²nem ima
vpliv tudi za£etna rotacija zvezde, ki pa je nisem upo²teval. Zvezda se lahko bolj
ali manj zavrti, odvisno od tega, £e se vrti v isto smer kot se giblje po orbiti[21].
asovni razvoj razmerja med maso vezane in celotne snovi lahko vidimo na sliki
5.15. V za£etni konﬁguraciji so bolj vezani deli, ki so usmerjeni proti £rni luknji
 oktanta 4 in 8 sta skoraj v celoti vezana. Med prvim prehodom postanejo vsi
oktanti vezani. Na koncu prispevajo k vezani snovi najve£ oktanti 2, 3, 6 in 7, kar
ustreza delom zvezde, ki so bili najbliºje £rni luknji med prvim prehodom. Ostali
²tirje oktanti postanejo skoraj v celoti nevezani v zelo kratkem £asu po plimskem
raztrganju. Rezultati so podobni tudi v drugih primerih orbit.
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Slika 5.14: Snov v £etrti fazi plimskega raztrganja zvezde na paraboli£ni orbiti z
β = 1. Barve ustrezajo oktantom prikazanim na sliki 5.12.
Slika 5.15: Razmerje med maso vezane in celotne snovi razdeljene v oktante v odvi-
snosti od £asa pri plimskem raztrganju zvezde na paraboli£ni orbiti z β = 1. Nav-
pi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
5.3 Vpliv ekscentri£nosti in vpadnega faktorja
Po oceni Martina Reesa bi morala biti pribliºno polovica snovi zvezde na paraboli£ni
orbiti vezane, ne glede na parameter β. Rezultati mojih simulacij pa kaºejo, da je
deleº vezane snovi odvisen od β in tudi od vrste orbite oziroma njene ekscentri£-
nosti. Razlike med posameznimi orbitami je moºno prepoznati s primerjavo R pri
dolo£enem £asu v odvisnosti od parametra β, kar prikazujejo slike 5.16, 5.17, 5.18
in 5.19.
• Razmerje med maso vezane in celotne snovi na za£etku simulacije (pri £asu
0 dni) in v bliºini prvega prehoda (pri £asu 0,4 dni) v odvisnosti od vpadnega
parametra je prikazan na sliki 5.16. Na za£etku simulacije je pri vseh elipti£nih
orbitah celotna snov vezana, pri hiperboli£nih pa nevezana. Snov na paraboli£nih
orbitah ima pribliºno enaka deleºa vezane in nevezane snovi.
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Po 0,4 dnevih pride pri dolo£enih orbitah do plimskega raztrganja. Takrat opa-
zimo padec R pri paraboli£nih orbitah z β > 3 in hiperboli£nih z vpadnim parame-
trom β > 2, saj snov ºe opravi prvi prehod. Pre£kanje pericentra opravi tudi snov
na elipti£nih orbitah z ve£jimi vrednostmi parametra β, a je vpliv plimskih sil ²e
vedno dovolj velik, da ni opaziti ve£jih sprememb masnega deleºa.
Slika 5.16: Prikaz deleºa vezane snovi po plimskem raztrganju zvezde na razli£-
nih orbitah v odvisnosti od parametra β. Levo: na za£etku simulacije, desno: po
0,4 dneh. Razli£ni simboli prikazujejo vrednosti iz tabel 4.1, 4.2, 4.3. Iste barve
ustrezajo orbitam z enakimi vrednostim ekscentri£nosti.
• Po 1,8 dneh je snov v vseh primerih opravila prvi prehod in ²e ni pri£ela z drugim
obhodom. Zapustila je obmo£je znotraj plimskega polmera, s tem pa se je zmanj²al
vpliv plimskih sil in se je vrednost celotne energije ustalila. Na sliki 5.17 vidimo, da
je snov na elipti£ni orbiti z e = 0·98 v celoti vezana pri vseh vpadnih parametrih,
razen pri β = 1. Pri ekscentri£nosti e = 0·99 opazimo, da je deleº vezane snovi
manj²i, saj je celotna energija ve£ja.
Zvezda, ki se pribliºa £rni luknji na paraboli£ni orbiti, bi po rezultatih Martina
Reesa morala imeti 50% deleº vezane snovi. Na sliki 5.17 pa vidimo, da je deleº
vezane snovi niºji. Deleº se manj²a z ve£anjem vpadnega parametra, saj snov pridobi
ve£ energije med prvim prehodom zaradi plimskih sil. Snov na hiperboli£nih orbitah
pa je vezana samo v primerih z β = 1 in 2.
7, 4 dni od za£etka simulacije pride do pre£kanja pri dolo£enih elipti£nih orbitah.
Izmenjava energije pa ni dovolj velika, da bi opazili ve£jo spremembo masnega deleºa
vezane snovi.
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Slika 5.17: Enako kot na sliki 5.16 a ob £asu 1,8 dni (levo) in 7,4 dni (desno).
Slika 5.18: Enako kot na sliki 5.16 a ob £asu 18,4 dni (levo) in 46,1 dni (desno).
Najve£ja sprememba v primerjavi s sliko 5.17 je razvidna pri orbiti z e = 0·99 in β =
2, kjer se vrednost spremeni za ∼ 15%. Izra£unane vrednosti vedno bolj odstopajo
od teoreti£ne ocene.
• Na sliki 5.18 vidimo, kolik²en je R razli£nih orbit po £asu 18, 4 in 46, 1 dni. V
tem £asu snov na hiperboli£nih in paraboli£nih orbitah ne opravi drugega obhoda
ali pri£ne s pre£kanjem, tako da ni ve£jih sprememb v primerjavi s sliko 5.17.
Zvezdna snov na vseh razli£nih elipti£nih orbitah pa pri£ne s pre£kanjem. Opa-
zimo, da se pri teh orbitah masni deleº zmanj²a, saj nekateri vezani delci pridobijo
dovolj energije, da postanejo nevezani.
• Odvisnost razmerja med maso vezane in celotne snovi od parametra β po 64,6
in 92,2 dneh je prikazana na sliki 5.19. Na sliki ni vrednosti za elipti£ne orbite, saj
sem jih ve£ino simuliral do £asa 46, 1 dni. Pri hiperboli£nih orbitah opazimo, da ni
izrazitih sprememb. Snov opravi drugi prehod samo pri orbiti z β = 1, a ²e to proti
koncu simulacije.
Oblika krivulj paraboli£nih orbit ostaja pribliºno enaka. Spremenijo se vrednosti
masnega deleºa, ki se niºajo zaradi ve£jega ²tevila pospe²enih delcev.
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Med plimskim raztrganjem zvezde plimska sila supermasivne £rne luknje povzro£i,
da so deli zvezde, ki so bliºje £rni luknji, bolj vezani  deli, ki so bolj oddaljeni,
pa postanejo manj vezani. Napoved masnega deleºa vezane snovi je pomembna
pri natan£nem modeliranju in razumevanju svetlobnih krivulj plimskih raztrganj,
analiza le-teh pa omogo£a dolo£anje lastnosti £rnih lukenj. Nevezana snov lahko tr£i
z molekularnimi oblaki, ki se nahajajo v medzvezdnem prostoru. S tem povzro£i
nastanek γ-ºarkov, ki omogo£ajo analizo okolice £rnih lukenj[22].
V ve£ih znanstvenih delih se uporablja ocena Martina Reesa, da je po plim-
skem raztrganju pribliºno 50% snovi vezane[2],[16],[22]. Da bi njegove ugotovitve
natan£no preveril s hidrodinamskimi simulacijami, sem analiziral dinamiko snovi po
plimskem raztrganju. S programom PHANTOM sem simuliral 20 orbit pri razli£nih
vrednostih ekscentri£nosti in vpadnega parametra.
Pri vseh orbitah je o£iten vpliv plimskih sil med prvim prehodom skozi pericenter.
Njihov u£inek se odraºa v raz²iritvi porazdelitve energije, pove£anju vrtilne koli£ine
in v spremembah celotne energije. Snov prejme pri ve£jih β ve£ energije in vrtilne
koli£ine, kar pove£a deleº nevezane snovi. Zaradi tega se v primeru paraboli£nih in
hiperboli£nih orbit deleº vezane snovi po prvem prehodu manj²a z β. Pri elipti£nih
orbitah se z ve£anjem β manj²a celotna energija pred prvim sre£anjem, kar povzro£i
ve£jo koli£ino vezane snovi po prehodu pericentra. Kljub temu pa se pri ve£jih
vrednostih β lahko zgodi, da se masni deleº vezane snovi zniºa, £e snov prejme
dovolj energije med prvim prehodom.
S tem, ko se snov pri£ne pomikati izven plimskega obmo£ja, se vrednost koli£in
ustali. Ostanejo ve£inoma nespremenjene, dokler ne pride do pre£kanja v £etrti
fazi plimskega raztrganja. Masni deleº vezane snovi pri£ne padati, saj dolo£eni deli
vezane snovi prejmejo dovolj energije, da postanejo nevezani. Ob £asu 92 dni je
v primeru paraboli£nih orbit 37% snovi vezane (pri β = 1), pri β = 5 pa 0, 04%.
Sklepamo lahko, da je ocena Martina Reesa preve£ preprosta, da bi z njo natan£no
opisali dinamiko snovi po plimskem raztrganju na orbitah z ekscentri£nostjo ∼ 1.
Kljub ve£letnim raziskavam je mnogo vpra²anj glede dogodkov plimskih raztrganj
²e odprtih. To je med drugim posledica majhnega ²tevila doslej zaznanih dogodkov,
kar pa naj bi se spremenilo s pri£etkom opazovanj s teleskopom LSST. Veliko ve£ji
vzorec zaznanih dogodkov plimskih raztrganj bo omogo£al bolj²e razumevanje teh
dogodkov, lastnosti supermasivnih £rnih lukenj in njihovega okolja, pri £emer bodo
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Dolo£itev za£etnega poloºaja in
hitrosti
A.1 Za£etni poloºaj
Za£etni poloºaj teºi²£a zvezde je dolo£en z vrednostjo koordinat x = −1000R⊙ in
z = 0. Koordinato y sem dolo£il iz ena£be orbite, kar se v primeru elipti£ne glasi
y = b
√














Konstanti a in b ozna£ujeta velikosti male in velike polosi ter ju prav tako izra£unamo
iz za£etnih parametrov orbite. Pri elipti£ni orbiti sta zvezi
a =
rp






e− 1 , b = a
√
e2 − 1. (A.5)
Vrednosti za£etnega poloºaja teºi²£a zvezde sem pri²tel koordinatam delcev po re-
laksaciji ter jih tako premaknil v ustrezno to£ko tirnice.
A.2 Za£etna hitrost
Za£etno hitrost delcev sem dolo£il iz ohranitve celotne energije (izraz (2.19)) in
ena£be orbite (izraz (2.20)). Izra£unane vrednosti sem pri²tel ºe obstoje£im hitro-
stim delcev.
V izrazu (2.14) opazimo dva £lena, ki sta povezana s hitrostjo preko v = vreˆr +
vθeˆϕ. eˆr in eˆϕ sta enotska vektorja. Velja
r˙ = vr = v cos θ, rθ˙ = vθ = v sin θ, (A.6)
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kjer je kot θ moºno dolo£iti iz geometrije orbite. S kombinacijo izrazov (2.20) in
(A.6) je moºno izra£unati vrednost celotne velikosti hitrosti. Hitrost sem pretvoril
v kartezi£ne koordinate
vx = v cosϕ, vy = v sinϕ,
saj jih v taki obliki shrani tudi program PHANTOM, in pri²tel ºe obstoje£im vre-
dnostim po procesu relakasije. Vrednost ϕ ustreza kotu, ki ga oklepa smer gibanja
zvezde z abscisno osjo.
Elipti£na orbita
Kot ϕ je moºno dolo£iti iz strmine tangente na orbiti v dolo£eni to£ki, torej z
odvodom ena£be orbite po spremenljivki x. V primeru elipti£ne orbite se izraz glasi






ϕ je geometrijsko povezan s kotom θ z izrazom,
θ = 90◦ − ϕ− | arctan x
y
|. (A.8)
Geometrijska shema je prikazana tudi na sliki A.1, kjer vidimo zvezdo (krog £rne
barve) in supermasivno £rno luknjo (krog rde£e barve). Zvezda se giblje po orbiti
ozna£eni z zeleno £rtkano £rto s smerjo hitrosti v. Vektor razdalje med objektoma
je deﬁniran z r, ozna£ena pa sta tudi kota ϕ in θ.
Slika A.1: Postavitev zvezde v orbito in prikaz kotov ϕ in θ. Prikazana je tudi
radialna smer med £rno luknjo in zvezdo ter smer njene hitrosti. Vrednosti osi so
izraºene v R⊙.
Paraboli£na in hiperboli£na orbita
Podoben postopek lahko uporabimo tudi pri paraboli£ni in hiperboli£ni orbiti, kjer
se spremenita obliki funkcij, zveza med kotoma ϕ in θ pa ostane taka kot prej. V
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−x+ rp = tanϕ, (A.9)
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Dodatek B
Simulacije elipti£nih orbit do £asa
92,2 dni
V nekaterih primerih elipti£nih orbit pride v £asu 46,1 dni do nastanka akrecijskega
diska. Pri tem procesu se pove£a simulacijski £as, saj pride do izmenjave energije
med delci zaradi termodinamskih udarnih valov. V primeru orbit z ekscentri£nostjo
e = 0, 98 in β = 1 ter e = 0, 99 in β = 1, 2, 5 akrecijski disk ne nastane, zato sem
jih simuliral do £asa 92,2 dni.
Na sliki B.1 vidimo £asovno odvisnost ∆ϵ in ϵ snovi na elipti£nih orbitah simuli-
ranih do £asa 92,2 dni. Raz²iritev celotne energije naraste po pri£etku pre£kanja, a
manj kot v primeru orbit, kjer nastane akrecijski disk  porazdelitev mase snovi po
celotni energiji odstopa od enakomerne, ampak ne toliko kot pri ostalih elipti£nih
orbitah. Delcem na orbiti z β = 5 se raz²iritev energije pove£a ∼ 70 dni od za£etka
pre£kanja, saj pri£ne takrat potekati proces na ve£jem delu plimskega repa.
Celotna energija pri£ne nara²£ati, ko se pove£a akrecija snovi in so vsrkani delci
odstranjeni iz rezultatov. Podobno velja tudi za vrtilno koli£ino, kar je prikazano
na sliki B.2. asovna odvisnost ϵ in l je podobna kot pri paraboli£nih orbitah.
Slika B.1: Leva slika prikazuje raz²iritve celotne energije v odvisnosti od £asa za
razli£ne elipti£ne orbite do £asa 92, 2 dni. Desna slika prikazuje £asovno odvisnost
celotne energije. Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrga-
nja (glej sliko 4.5).
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Slika B.2: Vrtilna koli£ina v odvisnosti od £asa za razli£ne elipti£ne orbite do £asa
92, 2 dni. Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej
sliko 4.5).
asovna odvisnost akrecije snovi je prikazana na sliki B.3. Vidimo, da je koli£ina
posrkane snovi pribliºno enaka v primerih z ekscentri£nostjo e = 0, 99 in vrednostmi
vpadnega parametra β = 1 ter 5. Pojav je posledica podobne celotne energije snovi
po prvem prehodu.
Slika B.4 prikazuje £asovno odvisnost razmerja med maso vezane in celotne snovi
ter njegove teoreti£ne ocene. Najve£ vezane snovi ima orbita z e = 0·98, saj ima tudi
najbolj negativno celotno energijo. Najmanj vezani pa sta orbiti z ekscentri£nostjo
e = 0·99 pri vrednosti parametra β = 1 in 5. Vrednost R se pri£ne niºati, ko postane
pre£kanje bolj intenzivno.
Teoreti£na ocena odstopa od rezultatov za nekaj % do pri£etka pre£kanja. Pri
isti ekscentri£nosti so razlike ve£je pri ve£jih vpadnih parametrih, saj povzro£ijo
plimske sile bolj neenakomerno porazdelitev mase snovi po celotni energiji med prvim
prehodom. Odstopanje od enakomerne porazdelitve se pove£a po pri£etku pre£kanja,
kar je opazno pri £asovni odvisnosti teoreti£ne ocene.
Slika B.3: Deleº vsrkane snovi v odvisnosti od £asa za razli£ne elipti£ne orbite.
Navpi£ne £rte ustrezajo karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
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Slika B.4: Deleº vezane snovi ter njegova teoreti£na ocena v odvisnosti od £asa za
razli£ne elipti£ne orbite. Polne £rte predstavljajo vrednosti dolo£ene iz rezultatov
simulacij, £rtkane £rte, ki jim sledijo, pa so teoreti£ne ocene. Navpi£ne £rte ustrezajo
karakteristi£nim £asom plimskega raztrganja (glej sliko 4.5).
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